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RESUMO
Observações mostram que algumas anãs brancas ricas em metais, como cálcio
e silício, possuem um excesso no infravermelho. A associação desse excesso
à presença de metais nesses objetos levou à ideia de que discos ou nuvens de
poeira poderiam ser tragados lentamente pela estrela. Estudos dessas estrutu-
ras tem focado sua atenção na região infravermelha do espectro por causa da
baixa temperatura da poeira (∼ 1000K) que contribui efetivamente nos com-
primentos de onda maiores. Sob nova perspectiva fizemos observaçõoes do
espectro integrado estrela + disco desses objetos na faixa espectral do ultravi-
oleta próximo e óptico, que nos permite detectar efeitos indiretos da presença
de disco através da absorção e do espalhamento da luz emitida pela estrela. Se
a forma da estrutura for casca esférica, serão observados os mesmos efeitos
em todos os sistemas. Valendo-se de dados coletados em 2008 e 2010 com
o espectrógrafo Goodman do telescópio SOAR, obtemos as análises observa-
cionais a fim de determinar as grandezas físicas do disco, como massa, com-
posição, profundidade óptica e inclinação relativa à linha de visada. Neste
trabalho analisamos seis anãs brancas, entre os quais identificamos três casos
onde é possível haver algum efeito.
Palavras-chave: Anã branca; disco de poeira; SOAR; excesso infraverme-
lho; absorção; espalhamento
ABSTRACT
Observations show that some white dwarf stars rich in metals such as cal-
cium and silicon, have an infrared excess. The association of this excess to
the presence of metals such objects led to the idea that dust clouds or disks
could be slowly swallowed by the star. Studies of these structures has focused
attention on the infrared region of the spectrum because of low temperature
dust (∼ 1000K) that contributes effectively in the longer wavelengths. New
perspective have made observations of the star + disk integrated spectrum of
such objects in the near ultraviolet spectral range and optical, which allows
us to detect the presence of indirect effects through the disk absorption and
scattering of light emitted by the star. If the shape of the structure is spherical
shell, will be observed the same effects on all systems. Drawing on data col-
lected in 2008 and 2010 with the Goodman spectrograph SOAR Telescope,
we have the observational analysis to determine the physical disk, such as
mass, composition, optical depth and slope on the line of sight. We examined
six white dwarfs, among which we identified three cases where there may be
some effect.
Keywords: White dwarf; dust disc; SOAR; infrared excess; absorption; scat-
tering
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1 INTRODUÇÃO
Um dos possíveis finais da vida de uma estrela é tornar-se uma anã
branca, um objeto compacto com uma massa comparável à do Sol (Mwd ∼
0.6 M) e raio comparável ao da Terra (Rwd ∼ 10−2 R) (HANSEN; KAWA-
LER, 1994). Assim como o estudo de um fóssil é capaz de dizer as circuns-
tâncias de sua vida, o estudo dessas estrelas nos fornece informações sobre a
evolução das estrelas em geral.
Por causa da sua pequena área superficial, esses objetos demoram
cerca de 108 anos para dissipar a energia gerada durante a sequência principal
até atingir temperaturas∼10 000-20 000 K (LEGGETT; RUIZ; BERGERON,
1998). Por causa da sua enorme atração gravitacional, todo material mais pe-
sado que hidrogênio e hélio afunda rapidamente para o núcleo. O tempo
necessário para que metais precipitem para o núcleo da estrela em atmosferas
de hidrogênio é de ∼ 102 anos e em atmosferas de hélio é de ∼ 105 anos,
um tempo muito curto em comparação com o tempo de resfriamento de uma
anã branca (FONTAINE; MICHAUD, 1979; PAQUETTE et al., 1986; KO-
ESTER, 2009). Isso faz com que apenas efeitos de hidrogênio e hélio sejam
observados. Entretanto, há um grupo de anãs brancas onde é possível obser-
var metais como cálcio, magnésio e ferro. Por isso, mecanismos como ventos
estelares para anãs brancas quentes (Teff&30 000 K) e acréscimo externo para
anãs brancas frias, são considerados para explicar a presença de metais nesses
objetos.
Para a temperatura típica de uma anã branca fria (Teff ∼15 000 K), a
maior parte de sua luz é emitida na região do ultravioleta próximo e azul do
espectro. Por isso, causou espanto na comunidade o descobrimento de uma
anã branca que possui um significativo excesso de luz na região do infraver-
melho próximo. A temperatura de cor desse excesso através de um ajuste
de corpo negro é de Teff ∼1 000 K (ZUCKERMAN; BECKLIN, 1987b). A
associação do excesso infravermelho com a presença de metais na atmosfera
levou à ideia de que discos ou nuvens de poeira estariam sendo tragados lenta-
mente pela estrela, sendo responsáveis pela quantidade observada de metais.
Após essa descoberta, outras 19 anãs brancas com excesso no infravermelho
foram encontradas.
Estudos da região do infravermelho desses objetos sugerem que essa
poeira tenha origem em um asteroide despedaçado pelo campo gravitacio-
nal da estrela e tem composição semelhante a objetos observados no sistema
solar, porém as informações quanto a geometria da nuvem de poeira ainda
são incertas e ajustes do excesso infravermelho fornecem resultados simila-
res para disco, toroide ou casca esférica uniformemente distribuída em torno
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da estrela (GRAHAM et al., 1990a, 1990b; DEBES; SIGURDSSON, 2002;
JURA, 2003; REACH et al., 2005; BECKLIN et al., 2005; KILIC et al.,
2005).
Com a finalidade de elucidar esse problema, estudamos o efeito da
poeira na região do visível e ultravioleta próximo do espectro, acreditando
que a estrutura causadora do excesso no infravermelho deve fornecer efeitos
observáveis nessa região do espectro através de efeitos de absorção e espa-
lhamento da lus da estrela. Neste trabalho, estudamos seis anãs brancas e
tentamos detectar algum efeito de absorção ou espalhamento da luz da estrela
progenitora por um disco de poeira. Para isso, utilizamos de anãs brancas que
não possuem excesso no infravermelho detectado para fazer a comparação.
Para extrair os efeitos causados pela diferença de temperatura e gravidade
superficial entre estrelas distintas, um modelo de atmosferas estelares é utili-
zado.
Assim, pode-se testar o modelo de disco e atacar o problema do ex-
cesso no infravermelho através de uma nova abordagem, visando identificar
as propriedades físicas do disco de forma independente.
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2 ANÃS BRANCAS: UMA REVISÃO
Em 1987 constatou-se pela primeira vez a presença de um excesso
infravermelho em torno da anã branca G 29-38 (ZUCKERMAN; BECKLIN,
1987b). Esse excesso foi associado à presença de poeira em torno da estrela, o
que não é esperado, pois o tempo de vida desse tipo de objeto é muito grande
e qualquer tipo de poeira já deveria ter precipitado. A associação do excesso
infravermelho a um disco orbitando a anã branca junto com a descoberta de
outras estrelas com o mesmo efeito traz uma nova gama de possibilidades
para pesquisa e é esse problema que iremos atacar nesse trabalho, porém não
focando os efeitos observados no infravermelho e sim os efeitos possíveis de
serem observados no ultravioleta próximo e óptico.
2.1 ANÃS BRANCAS
Quando o material disponível para haver queima por fusão nuclear
acaba no interior de uma estrela, as camadas externas são expulsas na forma
de uma nebulosa planetária e o núcleo se contrai devido à gravidade, ficando
com dimensões muito inferiores à estrela progenitora. Comportando uma
massa aproximadamente igual à do Sol em um raio comparável ao da Terra
(∼ 10−2R), sua gravidade superficial é extremamente grande, ∼ 104 vezes
maior que a do Sol (HANSEN; KAWALER, 1994). Um objeto desse tipo não
gera mais calor por fusão nuclear, mas devido à sua pequena área superficial,
permanece por milhões de anos gastando a energia gerada durante o período
de permanência na sequência principal. Como são objetos muito quentes
comparados com o Sol, possuem aparência branca e receberam o nome de
anãs brancas (HANSEN; KAWALER, 1994).
Por causa da enorme gravidade superficial, o tempo de precipitação de
elementos mais pesados que hidrogênio e hélio é muito menor que o tempo
evolutivo dessas estrelas. Por isso, na maioria das anãs brancas, só se observa
efeitos de hidrogênio e hélio em seu espectro (LIEBERT et al., 1984). Anãs
brancas onde só se observa hidrogênio são chamadas DAs e compreendem
75% do total observado, enquanto naquelas em que se observa apenas hélio,
denominam-se DBs (FONTAINE; WESEMAEL, 2001). Em anãs brancas
quentes (com temperatura acima de 100 000 K) há maior possibilidade de se
observar efeitos de elementos pesados, já que houve menos tempo para ocor-
rer difusão atmosférica. Porém há algumas exceções, em que anãs brancas
frias (com temperatura abaixo de 25 000 K) apresentam traços de elementos
tais como cálcio, ocasionalmente acompanhado de magnésio e ferro. Estes
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objetos são classificados como DZs, onde Z denomina presença de metais.
Seguindo esse formato, uma anã branca com predominância de hidrogênio e
que apresenta traços de metais é classificada como DAZ e, se nessa mesma
estrela for observada a presença de hélio, acrescenta-se o caractere B, sendo
classificada como DAZB (LIEBERT et al., 1984).
2.2 DIFUSÃO DE METAIS EM ANÃS BRANCAS
Podemos pensar numa grande variedade de mecanismos responsáveis
pela difusão (propagação) de metais na atmosfera de uma anã branca. Em
objetos que possuem temperaturas maiores que 30 000 K, as forças radiativas
podem suportar quantidades finitas de elementos mais pesados que o cons-
tituinte principal da atmosfera (VAUCLAIR; VAUCLAIR; GREENSTEIN,
1979). Bruhweiler e Kondo (1983) reúnem evidências da ação de ventos es-
telares agindo como um mecanismo eficiente para explicar a abundância de
elementos na atmosfera de anãs brancas ricas em hidrogênio e com altas tem-
peraturas efetivas (Teff) (entre 22 000 K e 55 000 K). Uma combinação desses
dois mecanismos fornece um importante ferramental para explicar as taxas de
metais observadas em DAs nessa fase da evolução, onde os objetos apresen-
tam altas temperaturas. Entretanto, para anãs brancas frias, não há evidências
de ventos e as forças radiativas são desprezíveis (BRUHWEILER; KONDO,
1983).
Em anãs brancas frias o acréscimo por material vindo do meio inte-
restelar surge como um eficiente mecanismo para explicar a abundância de
metais em alguns objetos (FONTAINE et al., 1984). Nesse grupo excluem-se
o caso de carbono detectado em algumas DBs, onde a presença de um reser-
vatório (núcleo rico em carbono) logo abaixo da fina camada de hélio pode
explicar traços desse elemento na atmosfera, não se fazendo necessário in-
vocar um mecanismo extrínseco (FONTAINE et al., 1984). Um cenário de
acresção-difusão proposto por vários autores sugere que abundâncias finitas
de elementos pesados podem ser mantidas em atmosferas de anãs brancas
frias por um equilíbrio entre acresção e difusão (FONTAINE; MICHAUD,
1979; VAUCLAIR; VAUCLAIR; GREENSTEIN, 1979; ALCOCK; ILLA-
RIONOV, 1980; Muchmore, 1980; MUCHMORE, 1984). Considerando o
longo tempo de vida dessa classe de objetos, há grande possibilidade de ter
havido algum episódio de acresção durante o resfriamento, fazendo com que
o cenário de acresção-difusão torne-se atrativo diante da existência de uma
fração de anãs brancas frias onde se constata a poluição da atmosfera por
elementos pesados (WESEMAEL, 1979).
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As escalas de tempo de difusão de elementos mais pesados que hidro-
gênio ou hélio em anãs brancas estimadas por Fontaine e Michaud (1979),
Paquette et al. (1986) e Koester (2009) (∼ 102 anos para DAs e ∼ 105 anos
para DBs), são muito curtas comparadas à escala de tempo evolutivo desses
objetos (∼ 108 anos). Para escalas de tempo de difusão tão curtas, principal-
mente em DAs a probabilidade de se observar objetos desse tipo é pequena
e se faz necessária a existência de algum mecanismo que mantenha a me-
talicidade constante. Nesse contexto, Koester e Wilken (2006) calcularam
a taxa de acréscimo necessária para manter essa metalicidade constante, en-
contrando valores típicos de 10−18 a 10−15 Mano−1. Esses valores são altos
demais para serem explicados exclusivamente por acréscimo do meio inte-
restelar, necessitando de outro meio de acresção. Além disso, se a presença
de metais nas atmosferas de DBs é exclusivamente dada por este meio, de-
veríamos observar traços de poluição da atmosfera dessas estrelas por hidro-
gênio, constituinte principal de nuvens interestelares, fato que não é consta-
tado (DUPUIS; FONTAINE; WESEMAEL, 1993; FARIHI; ZUCKERMAN;
BECKLIN, 2008). Em DBs o problema da metalicidade não é tão extremo,
pois a difusão de metais em atmosferas de hélio é mais lenta que nas de hi-
drogênio, e a fotosfera de uma DB é mais transparente do que a de uma DA,
tornando possível ver as camadas mais internas da atmosfera estelar (ZUC-
KERMAN et al., 2003). Isso somado ao fato de que em DBs as zonas con-
vectivas densas podem manter esses elementos mais pesados na atmosfera
por escalas de tempo de 106 anos (PAQUETTE et al., 1986), torna mais fácil
a observação de metais em DBs.
2.3 EXCESSO NO INFRAVERMELHO
Por esse motivo, foi uma grande surpresa quando um significativo ex-
cesso de fluxo na região do infravermelho foi observado, gerando uma sé-
rie de hipóteses sobre as possíveis causas desse efeito. A primeira observa-
ção desse tipo foi em G 29-38, uma DAZ com temperatura Teff = 11 480 K
(ZUCKERMAN; BECKLIN, 1987b). Nesse objeto, o excesso no infraver-
melho tem a forma de uma corcova, com largura de ∼ 20 µm, centrada em
∼ 5 µm, e pôde ser ajustado por um corpo negro com temperatura efetiva
Teff ∼ 103 K, temperatura muito baixa quando comparada à temperatura da
anã branca hospedeira. A Figura 1, extraída de Reach et al. (2009), ilustra
a região do infravermelho do espectro de G 29-38 subtraída a emissão fo-
tosférica estelar, região esta que pode ser ajustada por um corpo negro com
temperatura de ∼ 1000 K. Em 10 µm observar-se uma corcova característica
da emissão de silicatos amorfos.
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Figura 1: Espectrofotometria de G 29-38 com a fotosfera estelar removida
(Figura extraída de Reach et al. (2009)).
Várias possibilidades foram levantadas para fornecer uma explicação
adequada. Sabe-se que uma estrela tipo espectral M, quando em companhia
de uma anã branca, domina completamente o espectro da binária no infra-
vermelho (ZUCKERMAN; BECKLIN, 1987b; PROBST, 1983). Essa pos-
sibilidade foi considerada, porém o excesso de emissão de G 29-38 é sig-
nificativamente mais frio que de qualquer estrela M da sequência principal
conhecida (ZUCKERMAN; BECKLIN, 1987b). Outra possibilidade rele-
vante é a companhia de uma anã marrom do tipo Júpiter, muito próxima da
anã branca, que explicaria o excesso nessa região espectral. Porém, o fluxo
observado em 10 µm é aproximadamente 3 vezes maior do que é esperado
para uma anã marrom dessa massa (GRAHAM et al., 1990c). Os ventos es-
telares em objetos frios são muito pouco eficientes e não podem fornecer a
metalicidade observada no espectro de G 29-38 (ZUCKERMAN; BECKLIN,
1987a, 1987b). Esta estrela faz parte da classe de anãs brancas pulsantes tipo
ZZ Cet e a atmosfera poderia ser poluída pelo transporte de matéria do núcleo
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para a atmosfera devido às pulsações, mas em temperaturas de Teff = 11 480
K as pulsações não contribuem substancialmente para a perda de massa (RO-
BINSON; NATHER, 1979; HOLM et al., 1985; ZUCKERMAN; BECKLIN,
1987b).
Zuckerman e Becklin (1987b) consideram a possibilidade de que uma
nuvem de gás e poeira ou galáxia pudesse estar atrás da estrela, o que estaria
contaminando o espectro. Após mapear as vizinhanças de G 29-38, os autores
consideraram que a existência de uma galáxia ou estrela na linha de visada
tem chances minúsculas de acontecer. Associando o excesso de emissão no
infravermelho à presença de metais na atmosfera, pode-se calcular a taxa de
acréscimo necessária para manter a metalicidade constante. Verificou-se en-
tão que G 29-38 não está localizada numa região onde exista uma nuvem
de material densa o suficiente que fornecesse a metalicidade observada, nem
encontrou-se evidências de que tenha atravessado alguma nuvem desse tipo
num passado recente (de forma a haver resquícios do material na atmosfera).
Podemos perceber que isso deveria ter ocorrido num tempo muito curto se
considerarmos o tempo que os materiais demoram para precipitar. Estas con-
siderações acabaram se tornando ainda menos prováveis após a observação de
outras anãs brancas com excesso infravermelho em regiões completamente
distintas do céu (ZUCKERMAN et al., 2007; JURA et al., 2007; KOES-
TER et al., 2005b; FARIHI; ZUCKERMAN; BECKLIN, 2008; FARIHI et
al., 2010; GäNSICKE; MARSH; SOUTHWORTH, 2007; GäNSICKE et al.,
2008; DUFOUR et al., 2010; KILIC et al., 2006).
A associação do excesso de emissão no infravermelho com a presença
de metais na atmosfera dessas estrelas, levou à ideia de que nuvens de poeira
estariam circundando a estrela e depositando metais sobre ela. Graham et
al. (1990a, 1990b), Debes e Sigurdsson (2002) e Jura (2003) argumentaram
que um asteroide pode ter passado perto o suficiente da anã branca para ser
despedaçado por forças de maré, formando um disco de poeira que estaria de-
positando material de forma contínua sobre a atmosfera da estrela, podendo
manter esse processo por algum tempo. Nesse caso, as partículas do disco são
aquecidas pela radiação da estrela central e reemitem na região do infraver-
melho, causando o excesso de fluxo observado. Considerando que a região
espectral de maior emissão de uma anã branca é em comprimentos de onda
pequenos (2000 a 5000 Å), as partículas de dimensões menores são as res-
ponsáveis pela maior parte da absorção dos fótons. Mas partículas pequenas
têm tempo de vida mais curto, precipitando-se sobre a estrela numa escala
de tempo muito menor que o tempo de resfriamento (JURA, 2008). Para
manter a densidade de partículas pequenas constante, o mecanismo proposto
por Jura (2008) é que há pedaços maiores, de algumas dezenas de metros,
que têm órbita relativamente estável, podendo permanecer em torno da anã
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branca por um tempo comparável ao tempo de vida da estrela. Esses pedaços
também podem se fragmentar ao se chocarem, criando partículas menores.
Além disso, os choques podem fazer com que esses corpos saiam de sua ór-
bita mais estável e sejam despedaçados pelas forças de maré, mantendo o
disco de poeira (JURA, 2008).
A emissão no infravermelho em 10 µm de anãs brancas com excesso
de fluxo pode ser modelada com o uso de silicatos e tem forma semelhante
à da luz zodiacal, e não da emissão de silicatos interestelares (REACH et al.,
2005; BECKLIN et al., 2005; KILIC et al., 2005). A análise espectral de
GD 362, segunda anã branca descoberta com excesso no infravermelho, re-
vela que esta possui constituintes atmosféricos que lembram o que se observa
em asteroides do Sistema Solar (ZUCKERMAN et al., 2007; BECKLIN et
al., 2005; KILIC et al., 2005). Por outro lado, um estudo de três outras anãs
brancas com excesso no infravermelho mostra uma deficiência de carbono
com relação ao ferro que é característica de asteroides e muito diferente do
Sol ou material interestelar (JURA, 2006). Além disso, no cinturão de asteroi-
des do Sistema Solar há corpos grandes o suficiente para suprir a quantidade
de massa requerida para explicar a poluição observada, assim, imaginando-se
sistemas semelhantes, não é estranho supor que haja corpos desse tipo or-
bitando essas anãs brancas (JURA, 2006). Vale ressaltar que todas as anãs
brancas que possuem excesso no infravermelho observado também apresen-
tam traços de metais na atmosfera, o que seria esperado por causa da acresção
contínua de poeira. Porém, apenas cerca de 20% das estrelas poluídas mos-
tram excesso infravermelho, deixando uma lacuna quanto à grande maioria
dos objetos que não possuem excesso mas são contaminadas por metais (KI-
LIC; REDFIELD, 2007; JURA et al., 2007). Para essas estrelas o mecanismo
de poluição da atmosfera por metais ainda é incerto, mas pode ser o caso
onde há a disrupção de asteroides menores, de maneira que não se forma um
disco denso e grande o suficiente para haver significativa emissão infraver-
melha. Esses corpos podem formar um cinturão em torno da estrela com ór-
bita relativamente estável, havendo a entrada constante (em média um a cada
300 anos) na região onde são destruídos por forças de maré (JURA, 2008).
Isso permite uma acresção contínua sem a presença de um disco de poeira
emitindo no infravermelho (GäNSICKE et al., 2006; GäNSICKE; MARSH;
SOUTHWORTH, 2007; JURA, 2008). Em um evento de dimensões maiores,
um grande asteroide é perturbado de sua órbita e despedaçado, formando um
disco que pode sobreviver por cerca de 105 anos (este tempo ainda é bastante
incerto), fase em que emite radiação infravermelha (JURA, 2008). Kilic et al.
(2006) fizeram cálculos usando modelo de disco de detritos, sugerindo que o
disco pode estar a uma distância bastante grande da estrela, de forma que não
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seria aquecido a uma temperatura grande o suficiente para emitir significati-
vamente no infravermelho e não seria observado o excesso.
Kilic et al. (2006) propõem que em anãs brancas moderadamente quen-
tes (Teff ∼ 20 000 K) a poeira pode sublimar, formando um disco gasoso.
(GäNSICKE et al., 2006; GäNSICKE; MARSH; SOUTHWORTH, 2007;
GäNSICKE et al., 2008) sugerem que o perfil de duplo pico observado nas
linhas de emissão do tripleto de cálcio II é indicativo da presença de um disco
gasoso em algumas anãs brancas com excesso infravermelho e temperaturas
efetivas Teff ∼ 20 000 K. Já Brinkworth et al. (2009) sugerem que o disco
pode ter ambos os materiais, poeira e gás, coexistindo em torno dessas estre-
las.
Na GD 362 foi encontrado um déficit de materiais, como carbono e só-
dio, em relação a cálcio e ferro, num padrão parecido com o que é encontrado
na Terra e asteroides vizinhos (ZUCKERMAN et al., 2007). Wolff, Koester
e Liebert (2002) reportaram abundâncias relativas de ferro, magnésio, silício,
cálcio e carbono em algumas DAs que são similares aos corpos do Sistema
Solar. Em muitos casos as diferenças são muito grandes, como no caso de
três estrelas que exibem abundâncias de carbono menor que a de ferro cerca
de dez vezes menor que a abundância solar. As quantidades de elementos
observadas são muito similares ao que se observa na Terra ou em condritos -
meteoritos rochosos que não foram modificados desde a formação do sistema
solar - e essas estrelas não parecem ter passado por processo de acresção de
material interestelar (JURA, 2006). Uma dessas anãs brancas, GD 40, tam-
bém mostra excesso no infravermelho consistente com a hipótese de material
condrítico (JURA, 2006; JURA; FARIHI; ZUCKERMAN, 2007). Nem to-
das as anãs brancas contaminadas por metais parecem ter acretado esse tipo
de material, pois na maioria das DZs não se vê (ou pelo menos ainda não se
viu) excesso no infravermelho, tornando desconhecida a fonte de material ex-
terno (Dupuis et al., 2007; Desharnais et al., 2008; MULLALLY et al., 2007).
Dupuis, Fontaine e Wesemael (1993) propõem que o disco já tenha se dissi-
pado e vemos traços do material remanescente na atmosfera da estrela. Com
um tempo de ∼ 105 anos para metais pesados precipitarem em atmosferas de
DBs com Teff ∼ 15 000 - 21 000 K e com um tempo de vida do disco de∼ 1.5
x 105 anos, a duração dos efeitos aumenta as chances de se observar somente
a presença de metais em DBs frias, sem a presença necessária de excesso no
infravermelho (JURA, 2008).
O estudo da composição de asteroides do Sistema Solar permite que
seja feito um estudo mais detalhado de corpos extrassolares, como é o caso
da poeira em torno das anãs brancas. Reach et al. (2005, 2009) constataram
que os condritos encontrados no Sistema Solar possuem grande quantidade
de mineral de silicatos, como olivina e piroxena, ambos ricos em magnésio
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(caso da forsterite e da esteatite). Esses corpos ainda contém outros minerais,
como cálcio, alumínio e ferro. Meteoritos metálicos normalmente são com-
postos por grande quantidade de ferro e níquel, enquanto que cometas tem
uma composição mais primitiva, possuindo uma riqueza de materiais carbo-
náceos comparável com abundâncias de silicatos. Os minerais de silicatos
mais abundantes em meteoritos são olivinas e piroxenas ricos em magnésio.
Poeira interplanetária oriunda de cometas é largamente composta de filossili-
catos, o que requer interação aquosa em seus progenitores (Messenger; Sand-
ford; Brownlee, 2006). Baseados na composição observada nos corpos do
cinturão de asteroides e cometas do Sistema Solar, Reach et al. (2009) ajus-
taram razoavelmente bem o espectro do excesso infravermelho de G 29-38,
usando a combinação de olivina amorfa, carbono amorfo e cristais de filossi-
licatos ricos em magnésio. A Figura 2, extraída de Reach et al. (2009), mostra
o melhor ajuste do modelo que utiliza 12 minerais diferentes para o espectro
de G 29-38. Os minerais que contribuem para o modelo são carbono amorfo,
olivina amorfa, cristais de silicato, sulfitos metálicos e gelo.
Às anãs brancas contaminadas por poeira Hippel et al. (2007) cunham
o termo DZd, onde a letra “d” é oriunda da palavra “dust” (poeira em inglês).
São 20 as estrelas conhecidas nessa classe de objetos, listadas na Tabela 1.
2.4 ABSORÇÃO E ESPALHAMENTO NO ULTRAVIOLETA PRÓXIMO E
ÓPTICO
O estudo de anãs brancas com excesso no infravermelho tem focado
as observações e modelagens na região infravermelha do espectro. Usando
ajustes do modelo de disco Jura (2003, 2008), Jura et al. (2007) estimaram
os parâmetros físicos do disco, mas por causa da grande quantidade de parâ-
metros livres, também foi possível fazer bons ajustes para os mesmos espec-
tros usando um modelo de casca opticamente fina (REACH et al., 2009). Já
Gänsicke et al. (2006), Gänsicke, Marsh e Southworth (2007), Gänsicke et
al. (2008) observaram duplos picos em linhas de cálcio em algumas DAZs e
DBZs quando procuravam por binárias em interação, o que fortaleceu a ideia
de que há um disco em torno dessas estrelas. Porém, a possibilidade de que
em alguns casos a região emissora possa ser uma casca ou mesmo um toroide
não é descartada. Como a temperatura do disco é menor que a temperatura
de sublimação das partículas (Tsubl . 1500 K), a poeira contribui diretamente
por emissão somente na região infravermelha do espectro, portanto, não é
possível calcular parâmetros para o disco de forma direta em outras regiões
espectrais (REACH et al., 2009).
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Figura 2: Espectro da poeira em torno de G 29-38. O espectro observado foi
dividido por um corpo negro de 930 K e ajustado com uma combinação de
12 minerais. A emissividade de cada material é mostrada pelas linhas colo-
ridas e deslocado verticalmente. O vermelho representa o carbono amorfo.
Verde claro os carbonatos. Amarelo os hidrocarbonetos aromáticos policí-
clicos. Laranja claro o vapor d’água. Laranja escuro o gelo. Verde oliva
a niningerita (que é um tipo de sulfito). Azul os filossilicatos. Azul claro
os cristais de piroxênio (ferrossilita, diopsídio e enstatita). Púrpura a olivina
amorfa e azul escuro os cristais de olivina (forsterite e faialita) (Figura de





































































































































































































































































































































































































































































































































































































Em uma nova abordagem, Zabot, Kanaan e Cid Fernandes (2009) pro-
põem analisar esses objetos no ultravioleta próximo e no óptico, à procura de
possíveis efeitos de absorção e espalhamento causados por um disco. A ideia
é que, se o disco possuir inclinação favorável e ocultar parte do fluxo da es-
trela, pode-se observar um déficit de fluxo na região espectral em questão,
que engloba a maior parte da emissão de objetos com essas temperaturas. Se
o disco estiver numa inclinação que não permita nenhuma forma de ocultação
da luz estelar, teremos espalhamento da luz nessa mesma faixa, podendo se
observar um excesso de fluxo. Como não é possível perceber essa diferença
diretamente dos espectros por não ser possível distinguir entre a inclinação
no espectro provocada por algum efeito de poeira e a inclinação causada pela
temperatura da estrela, há a necessidade de outro mecanismo capaz de iden-
tificar tais efeitos. O modelo proposto inclui a utilização de uma segunda anã
branca (que a partir daqui chamaremos padrão), com temperatura e gravidade
superficial similares à estrela com excesso no infravermelho (a partir daqui
chamada de alvo). Será feita a divisão do espectro do alvo pelo espectro da
padrão, de modo que, se a estrela alvo possuir um disco encobrindo parte do
seu fluxo, a razão obtida da divisão mostrará um déficit de fluxo na região
do ultravioleta próximo e óptico. Se o disco estiver espalhando a luz da es-
trela hospedeira, a razão deve mostrar o efeito inverso, ou seja, um excesso de
fluxo na região do ultravioleta próximo e óptico. O espalhamento pelo disco
vem das regiões que não obscurecem a estrela e os fótons são espalhados na
linha de visada. O excesso causado por espalhamento não é uma componente
de emissão, pois a temperatura da poeira é menor que a temperatura de subli-
mação das partículas. Esse excesso será simplesmente um acréscimo de luz
na região do visível do espectro que alterará a inclinação do disco.
A absorção e espalhamento depende da profundidade óptica (τ0) do
disco, que é característica de cada tipo de poeira. Zabot, Kanaan e Cid Fer-
nandes (2009) utilizaram as tabelas de constantes ópticas de silicatos de Dors-
chner et al. (1995), preparadas em laboratório para dois tipos de constituintes,
olivina e piroxena. A região espectral entre 3000 e 5000 Å é a de maior in-
teresse, por ser onde a razão entre alvo e padrão deve mostrar os maiores
efeitos, tanto de absorção como de espalhamento. Dependendo da intensi-
dade do efeito observado, o modelo permite calcular os parâmetros físicos do
disco. As Figuras 3 e 4 apresentam os resultados do modelo desenvolvido por
Zabot, Kanaan e Cid Fernandes (2009) para diferentes profundidades ópticas
e geometrias do sistema. A geometria do sistema é dada pelo fator de obs-
curecimento p, que é a quantidade da estrela obscurecida pelo disco. Quanto
maior for o p, maior será a parcela obscurecida e, consequentemente, maior
será o déficit observado para determinadas características ópticas da poeira.
A Figura 3 a representação esquemática de um disco encobrindo parte da luz
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da estrela pelo disco e a absorção causada pelas diferentes configurações óp-
ticas e geométricas do disco. A Figura 4 é quando não há obscurecimento. A
profundidade óptica foi mantida constante, τ0 = 0.1, porque o modelo prevê
que espalhamento puro seja linear em τ0. A luz da estrela é espalhada pelo
disco e somada à luz da anã branca. Idealmente, alvo e padrão deveriam ser
gêmeas, mas como não é possível conseguir tal igualdade, será necessário
que a padrão seja o mais idêntica possível à alvo em termos de Teff e logg, e
sem particularidades espectrais. Uma diferença significativa nesses parâme-
tros introduzirá efeitos indesejados que irão mascarar os resultados (ZABOT;
KANAAN; Cid Fernandes, 2009). Como os valores de Teff e logg encon-
trados na literatura são calculados a partir de métodos de determinação de
massa distintos e por diferentes autores, se faz necessário que esses parâme-
tros sejam obtidos utilizando um mesmo método e com espectros sintéticos
para atmosferas desenvolvidos através do mesmo princípio.
2.4.1 Temperatura e gravidade superficial de anãs brancas
Os parâmetros físicos atmosféricos que podem ser determinados a par-
tir do espectro em anãs brancas são a temperatura efetiva e a gravidade su-
perficial. Entre os métodos propostos na literatura, Bergeron, Saffer e Li-
ebert (1992) propõem a comparação completa do espectro observado com
previsões do modelo de atmosferas estelares (KOESTER; SCHULZ; WEI-
DEMANN, 1979). A partir disso, é possível estimar temperatura, gravidade
superficial e massa das anãs brancas. O método é mais adequado para DAs,
pois a física de atmosferas ricas em hidrogênio é melhor entendida e mode-
lada. Utilizando os perfis das linhas de Balmer dos espectros de anãs bran-
cas, muito sensíveis a variações de temperatura e gravidade, pode-se extrair
informações sobre esses parâmetros (SCHULZ; WEGNER, 1981). As pro-
fundidades dos perfis das linhas de Balmer são sensíveis às variações de Teff,
enquanto variações de logg podem ser medidos através do alargamento linear
de Stark (alargamento das linhas da série de Balrmer para o hidrogênio de-
vido à alta gravidade superficial das anãs brancas), que segue variações da
pressão atmosférica (BERGERON; SAFFER; LIEBERT, 1992; KOESTER,
2008). A Figura 5 mostra os modelos dos perfis de linha teóricos para diferen-
tes temperaturas efetivas e logg (BERGERON; SAFFER; LIEBERT, 1992).
O estudo do alargamento das linhas de Balmer de altas ordens requer conhe-
cimento sobre o comportamento das perturbações de altas ordens no átomo
de hidrogênio, onde o uso do formalismo de probabilidade de ocupação dos
níveis atômicos permite uma análise cuidadosa da sensibilidade das linhas
de Balmer à gravidade (HUMMER; MIHALAS, 1988). Sua aplicação a DAs
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Figura 3: Representação esquemática de um disco encobrindo parte da estrela
e a razão esperada (ξν ) entre alvo e padrão quando a inclinação do disco é tal
que obscurece parte da luz da anã branca. Na legenda τ0 é a profundidade
óptica e p é o obscurecimento da estrela pelo disco. O disco é composto de
grãos de olivina. O desenho do disco e o modelo utilizado para a confecção
do gráfico foram desenvolvidos por Zabot, Kanaan e Cid Fernandes (2009).
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Figura 4: Representação esquemática de um disco espalhando a luz da estrela
e a razão esperada (ξν ) entre alvo e padrão quando o disco espalha a luz
da estrela. Os grãos do disco são compostos de olivina. Na legenda i é a
inclinação do disco com relação à linha de visada e entre parênteses é o raio
interno e externo, respectivamente. O desenho do disco e o modelo utilizado
para a confecção do gráfico foram desenvolvidos por Zabot, Kanaan e Cid
Fernandes (2009).
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Figura 5: Perfis de linha teóricos para diferentes temperaturas e gravidade
superficiais. A Teff é indicada na parte de baixo de cada um dos três painéis.
Em cada painel, linhas de Hβ (abaixo) até H9 (topo) tem logg variando entre
7.0 e 9.0 (as linhas pontilhadas indicam logg = 7.0) (BERGERON; SAFFER;
LIEBERT, 1992).
pode ser encontrada em Bergeron, Wesemael e Fontaine (1991), Koester et al.
(2001, 2009). O alargamento linear de Stark aumenta com o aumento da gra-
vidade nos modelos para linhas de altas ordens, enquanto que para as baixas
ordens diminui com o aumento do logg (BERGERON; SAFFER; LIEBERT,
1992; KOESTER, 2008).
A técnica consiste em ajustar todos os perfis de linha simultaneamente.
Para isso o fluxo das regiões do contínuo é normalizado à unidade, tanto no es-
pectro observado como no modelo. O espectro modelo é convoluído usando
um perfil instrumental gaussiano a que a região das linhas de Balmer é se-
lecionada. Dessa forma, toda a informação estará contida dentro da região
de alargamento, garantindo que as mesmas regiões nos espectros observados
serão comparadas e que serão aproveitados somente os perfis de linha (BER-
GERON; SAFFER; LIEBERT, 1992; KOESTER et al., 2001). A Figura 6,
extraída de Bergeron, Saffer e Liebert (1992), mostra os ajustes das linhas de
Balmer. Cada painel mostra a temperatura, logg e a massa obtidos através do
modelo.
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Figura 6: Ajustes do modelo de atmosferas para as linhas de Balmer. As
linhas estão espaçadas verticalmente em 0.2, com Hβ embaixo e H9 no topo
(BERGERON; SAFFER; LIEBERT, 1992).
As grades de espectros sintéticos usadas em nossos ajustes foram de-
senvolvidas através do modelo de atmosferas de DAs por Koester (2008) e
abrangem temperaturas entre 6000 K e 100 000 K, e logg entre 5.00 e 10.00.
Isso fornece uma excelente cobertura, de anãs brancas mais frias às rela-
tivamente jovens e bastante quentes, com uma distribuição de massa bas-
tante completa. Uma descrição completa do modelo é encontrada em Koester
(2008) e de sua aplicação em Koester et al. (2009).
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3 OBSERVAÇÃO E REDUÇÃO DOS DADOS
Com o objetivo de testar o método descrito na seção 2.4, obtivemos
uma amostra de espectros de estrelas com poeira e algumas possíveis estre-
las de comparação a fim de fazer as análises. As observações foram reali-
zadas utilizando o telescópio de 4.2 m do Southern Astrophysics Research
Telescope (SOAR, Chile) equipado com o Espectrógrafo Goodman. O espec-
trógrafo possui um detector CCD Fairchild de 4096 x 4096 elementos. Os
espectros foram obtidos utilizando uma rede de 600 linhas/mm, resultando
em uma resolução de 3 Å, cobertura espectral entre 3530 e 6200 Å (λcentral
= 4835 Å), com relação sinal-ruído S/N & 15 utilizando fenda de 40" e S/N
& 40 utilizando fenda de 3". Os espectros foram reduzidos e calibrados uti-
lizando as tarefas ccdproc e doslit do pacote de redução e análise de dados
astronômicos IRAF1.
3.1 DESCRIÇÃO DAS OBSERVAÇÕES
Obtivemos espectros de 19 anãs brancas, 6 das quais possuem excesso
no infravermelho confirmado. Foram utilizadas 7 noites (uma noite de enge-
nharia, com 5 horas observadas, e 6 noites de ciência, com 17 horas observa-
das), obtendo um total de 81 espectros. A Tabela 2 resume as observações,
identificando as estrelas como alvo ou padrão, o número de espectros obtidos
para cada estrela, o tempo de exposição e os intervalos de massa-de-ar e se-
eing dos espectros. Na noite de dezembro de 2008 foram obtidos espectros
com duas fendas de larguras diferentes (1.68" e 40"). Por isso, os espec-
tros coletados com a fenda mais estreita requereram um tempo de exposição
maior. A Tabela 3 lista as estrelas com espectros obtidos com os respectivos
parâmetros físicos encontrados na literatura.
Os dados da noite de dezembro de 2008 foram obtidos em modo en-
genharia pelo astrônomo residente do SOAR Luciano Fraga. Dos cinco es-
pectros de G 29-38 e Ross 548, três foram obtidos com a fenda mais estreita
(1.68") e dois com a de 40". Para GD 56 e HZ 4 foram obtidos dois espectros
com a fenda de 1.68" e um com a de 40". A Figura 7 mostra os espectros
obtidos em dezembro de 2008. Todos os espectros foram normalizados à
unidade, dividindo-se o espectro pela média do fluxo entre 5500 e 5700 Å,
e espaçados por um fator 0.5 em fluxo normalizado para melhor visualiza-
ção. Desse conjunto de dados temos duas estrelas alvo, G 29-38 e GD 56, e
1IRAF é distribuído pela National Optical Astronomy Observatory, sob controle da Associa-
tion of Universities for Research in Astronomy (http://iraf.noao.edu/ ).
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Tabela 2: Diário das observações. A coluna Tipo lista as anãs brancas como
alvo e padrão. A coluna N indica o número de espectros obtidos para cada es-
trela. As colunas X, T.E. e Seeing listam a massa-de-ar, o tempo de exposição
e o seeing, respectivamente.
Data Nome Tipo N X T.E. (s) Seeing (")
G 29-38 alvo 5 1.46-1.66 600;90 0.63-0.72
GD 56 alvo 3 1.12-1.15 800;250 0.52-0.60
08-12-2008 HZ 2 padrão 2 1.41-1.42 120 0.59-0.62
HZ 4 padrão 3 1.31-1.32 600;200 0.52-0.56
Ross 548 padrão 5 1.10-1.17 600;90 0.60-0.70
GD 56 alvo 3 1.40-1.51 500 0.56-0.58
11-02-2010 HS 1153+1416 padrão 3 1.42-1.45 500 0.66-0.72
HZ 2 padrão 3 1.56-1.64 400 0.68-0.74
GD 133 alvo 3 1.38-1.47 500 0.62-0.67
19-02-2010 LTT 3218 padrão 2 1.08-1.11 300 0.53-0.63
WD 1026+023 padrão 3 1.19-1.22 500 0.56-0.63
LTT 4816 padrão 3 1.12-1.14 300 0.40-0.44
12-04-2010 PG 1457-086 alvo 3 1.52-1.69 500 0.63-0.67
WD 1527+090 padrão 3 1.62-1.75 500 0.55-0.64
HS 1102+0032 padrão 3 1.17-1.18 500 0.58-0.66
13-04-2010 LTT 4816 padrão 3 1.06-1.07 300 0.73-0.75
WD 1425-811 padrão 3 1.63-1.64 500 0.86-1.09
WD 1548+149 padrão 3 1.67-1.81 500 0.82-0.97
09-05-2010 LTT 4816 padrão 2 1.24-1.25 300 0.56-0.61
WD 1036+085 padrão 4 1.28-1.29 500 0.57-0.72
LTT 3218 padrão 2 1.04 300 0.43-0.44
WD 1041+092 alvo 4 1.29-1.30 500 0.51-0.65
10-05-2010 WD 1226+110 alvo 4 1.36-1.42 500 0.62-0.72
HE 1307-0059 padrão 4 1.16-1.20 500 0.57-0.69
PG 1457-086 alvo 4 1.16-1.24 500 0.46-0.50
duas padrões, Ross 548 e HZ 4. HZ 2 é uma padrão espectrofotométrica que
podemos aproveitar para calcular temperatura e gravidade superficial. Esse
conjunto de dados precisa ser trabalhado com algumas ressalvas por ter sido
obtido no modo engenharia, mas não será descartado. Os espectros obtidos
com a fenda mais estreita não serão utilizados para a comparação entre alvo e
padrão para buscar efeitos de disco, pois há grande facilidade de haver perda
de fluxo, com causas descritas a seguir, na Seção 3.2. Já os espectros obtidos
com a fenda de 40" contêm mais ruído por conter uma faixa grande de céu,
mas é mais provável que toda a luz da estrela tenha caído dentro da fenda.




























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































◦ A HZ 4



















◦ A Ross 548
Figura 7: Espectros de dezembro de 2008. Cada quadro mostra os espectros
das estrelas normalizados e deslocados verticalmente por um fator 0.5.
A Figura 8 mostra os espectros obtidos em 11 de fevereiro de 2010,
onde GD 56 é a anã branca alvo e HS 1153+1416 a padrão. A Figura 9
mostra os espectros obtidos na noite de 19 de fevereiro de 2010, em que
GD 133 é a anã branca alvo e WD 1026+023 a padrão. A Figura 10 mostra
os espectros obtidos em 12 de abril de 2010, onde PG 1457-086 é a alvo e
WD 1527+090 a padrão. As Figuras 11 e 12 mostram os espectros obtidos nas
noites de 13 de abril de 2010 e 09 de maio de 2010, respectivamente. Nessas
noites não há dados de estrelas alvo e os espectros poderão ser utilizados para
estimativas de temperatura efetiva e logg. Na noite de 10 de maio de 2010
temos espectros dos alvos WD 1041+092, WD 1226+110 e PG 1457-086,































◦ A HS 1153+1416


















◦ A HZ 2
Figura 8: Espectros da noite de 11 de fevereiro de 2010. Cada quadro mostra
os espectros das estrelas normalizados e deslocados verticalmente por um
fator 0.5.
obtidos nessa noite. O seeing varia entre 0.4" e 1.10" durante todas as noites
utilizadas para a coleta de nossos espectros.
3.2 ANÁLISES PRELIMINARES
Para testar a qualidade dos nossos dados, fizemos uma análise para
tentar mensurar possíveis problemas oriundos da aquisição ou da atmosfera.
3.2.1 Perda de luz na fenda
Como estamos interessados em comparar os níveis de fluxo, o disco de
seeing deve estar todo dentro da fenda para que não haja perda de fluxo, prin-
cipalmente porque a largura do disco de seeing é diferente para comprimentos
de onda diferentes. Com a finalidade de testar a qualidade dos dados obtidos
e sumarizados na Tabela 2, obtivemos mais de um espectro para cada estrela
do projeto (alvos e padrões) e fizemos a divisão deles entre si. Primeiro, ana-
lisamos os três espectros de GD 56 da noite de 11 de fevereiro de 2010. Como


















































◦ A WD 1026+023
Figura 9: Espectros da noite de 19 de fevereiro de 2010. Cada quadro mostra































◦ A LTT 4816




















◦ A WD 1026+023
Figura 10: Espectros da noite de 12 de abril de 2010. Cada quadro mostra os


















































◦ A WD 1425-811



















◦ A WD 1548+149
Figura 11: Espectros da noite de 13 de abril de 2010. Cada quadro mostra os
































Figura 12: Espectros da noite de 09 de maio de 2010. Cada quadro mostra os











































































Figura 13: Espectros da noite de 10 de maio de 2010. Cada quadro mostra os




Figura 14: Divisão dos espectros de GD 56 entre si. (a) Razão entre os
espectros GD56_01 e GD56_02. (b) Razão entre os espectros GD56_01 e
GD56_03. (c) Razão entre os espectros GD56_02 e GD56_03. A linha azul é
a razão dos dois espectros e a linha preta representa essa razão suavizada por
uma função de filtro médio utilizando uma caixa de 16 Å.
tidos com o mesmo equipamento e sob as mesmas condições, se espera que
em média a razão dos fluxos permaneça em torno de 1.0. A Figura 14 mos-
tra as razões dos três espectros de GD 56. A figura 14(a) representa a razão
do que chamaremos espectro GD56_012 dividido pelo espectro GD56_02 e
podemos ver que a média varia em torno da unidade sem nenhuma anorma-
lidade aparente. A Figura 14(b) representa a divisão do espectro GD56_01
pelo GD56_03 e vemos que, entre 3550 e 4100 Å, o primeiro possui cerca
de 6% mais fluxo que o terceiro ou o segundo possui 6% menos fluxo que o
primeiro. O mesmo vemos na Figura 14(c), que é a razão entre o espectro
GD56_02 e o GD56_03. Uma causa provável para a inclinação observada
nas Figuras 14(b) e 14(c) é que durante a obtenção do espectro GD56_03,
algum problema causou uma perda de fluxo de cerca de 6% no intervalo en-
tre 3550 e 4100 Å. No entanto, não podemos ter certeza de que é o espectro
GD56_03 que apresenta perda de fluxo nessa região, ou se são os outros dois
que possuem mais fluxo. Por isso, durante as comparações com os espectros
da estrela de padrão, precisamos considerar um erro de 6% nessa região es-
pectral. Como a comparação é feita entre a razão dos espectros das estrelas
alvo e padrão com a razão dos espectros modelo, um eventual desvio de 6%
entre as razões de 3550 a 4100 Å não poderá ser considerado como um efeito
causado pela poeira.
Como cada comprimento de onda sofre um desvio com ângulo dife-
rente ao atravessar a atmosfera da Terra, a imagem da estrela ficará esticada na
direção do ângulo paraláctico - ângulo perpendicular ao horizonte. A região
2GD56 é o nome da estrela e o índice 01 representa a ordem que o espectro foi obtido. No
caso, 01 representa o primeiro espectro dessa estrela obtido na referida noite; 02 representará o
segundo espectro obtido na noite e assim sucessivamente.
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Tabela 4: Dispersão na direção do ângulo paraláctico. As colunas X e S lis-
tam a massa-de-ar e o seeing máximos para cada estrela, respectivamente. A
coluna D lista a largura angular da imagem na direção do ângulo paraláctico.
Nome X S (") D (")
G 29-38 1.66 0.72 2.68
GD 56 1.51 0.60 2.27
HZ 4 1.32 0.56 1.83
Ross 548 1.17 0.70 1.60
HS 1153+1416 1.45 0.72 2.27
GD 133 1.47 0.67 2.26
WD 1026+023 1.22 0.63 1.66
PG 1457-086 1.69 0.67 2.68
LTT 4816 1.14 0.44 1.25
WD 1527+090 1.75 0.64 2.76
WD 1041+092 1.30 0.65 1.88
WD 1226+110 1.42 0.72 2.21
HE 1307-0059 1.20 0.69 1.67
do ultravioleta próximo fica numa das extremidades dessa imagem esticada
e a vermelha na outra. A largura angular depende do índice de refração do
ar para cada comprimento de onda e da massa-de-ar existente no momento
da observação. Ainda será acrescida do valor do seeing medido para cada es-
trela. A Tabela 4 lista a largura angular máxima entre 3500-6100 Å (calculada
para a massa-de-ar e seeing máximos) da imagem das estrelas alvos e padrões
que serão comparadas. Os valores da largura angular foram calculados para
temperatura do ambiente de 0 °C. Como podemos ver, todas as estrelas pos-
suem largura angular menor que a largura da fenda utilizada, com exceção
das estrelas cujos espectros foram obtidos em dezembro de 2008 com a fenda
de 1.68". Porém, para algumas estrelas a dispersão é grande, de modo que
se a fenda não estiver orientada na direção do ângulo paraláctico e a estrela
não ficou bem centrada, pode haver perda de luz em uma das extremidades da
imagem, levando essa região espectral a ficar com menos fluxo. Chamaremos
esse deslocamento vertical de uma região do espectro de efeito de cor.
Na tarefa de analisar as perdas de luz causadas por uma estrela mal
centrada na fenda, foi encontrado um problema no posicionamento da fenda
do espectrógrafo Goodman. Para obter os espectros da lâmpada de calibra-
ção em comprimento de onda, a fenda utilizada para obtenção dos espectros
das estrelas é retirada e é colocada uma fenda de 0.40„. Após a obtenção
do espectro da lâmpada, a outra fenda é novamente colocada para se obter
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novo espectro da estrela. Para cada espectro da estrela se observa um es-
pectro da lâmpada de calibração. Após investigar o problema ilustrado na
Figura 14, soubemos que por um problema no sistema de posicionamento da
fenda, esta pode não voltar exatamente para a mesma posição no ciclo estrela-
lâmpada-estrela. Assim, podem ocorrer casos onde a imagem da estrela não
fica completamente centrada na fenda, causando o mesmo efeito descrito para
o ângulo paraláctico. Uma maneira de evitar isso, seria centrar a imagem da
estrela na fenda antes de se obter um novo espectro, o que causaria uma perda
exorbitante do tempo útil. Outra forma de contornar esse problema é a ob-
tenção de um espectro da lâmpada antes das observações da estrela e outro
no final, sem nenhum entre eles. Isso diminui a precisão da calibração em
comprimento de onda em ∼2 Å. Porém, um efeito de espalhamento ou ab-
sorção devido à poeira tem largura &500 Å (ver nas Figuras 3 e 4), portanto
não haveria uma perda grande o suficiente para invalidar possíveis resultados.
Em resumo, toda a luz da estrela dentro da faixa espectral de interesse deve
cair dentro da fenda. Caso isso não ocorra, um dos dois espectros utilizados
na comparação pode ter um efeito de cor que aparecerá quando calcularmos
a razão dos espectros. Como o modelo de absorção e espalhamento depende
da inclinação dessa razão (ver Figuras 3 e 4), tal efeito pode mascarar o efeito
da poeira ou criar padrões artificiais nos espectros, levando a conclusões er-
rôneas.
3.2.2 Extinção atmosférica
Outro aspecto importante a se considerar é a extinção atmosférica.
Para corrigir os efeitos de extinção da luz da estrela pela atmosfera terrestre,
durante a calibração em fluxo dos espectros utilizamos uma tabela contendo
os valores médios do coeficiente de extinção atmosférica estimados para a
faixa espectral do ultravioleta próximo ao infravermelho. Esta tabela é parte
do IRAF. Uma variação de 10% em relação à média pode causar uma varia-
ção de 17% em 3200 Å, percentual alto o suficiente para mascarar eventuais
efeitos da poeira (PATAT et al., 2010). Supondo que os espectros de uma
estrela alvo e de uma padrão são deslocados na mesma proporção, isso pode
ocorrer numa noite em que o coeficiente de extinção atmosférica esteja 10%
acima da média, fazendo com que ambos espectros, da alvo e da padrão, pos-
suam 12% menos fluxo em torno de 3500 Å. Ao se calcular a razão entre
os dois espectros, esse efeito se cancela, pois os dois espectros estão deslo-
cados na mesma quantia. O problema aparecerá se tentarmos utilizar dados
de noites diferentes, pois o coeficiente de extinção atmosférica pode variar
∼15% de uma noite para outra, que se traduziria numa variação de ∼34%
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em 3200 Å (RUFENER, 1986; BURKI et al., 1995). Portanto, para fazer a
divisão alvo-padrão, somente podemos utilizar espectros que forem obtidos
na mesma noite.
Numa mesma noite, o coeficiente de extinção atmosférica pode sofrer
variações de até 2.5% num intervalo de poucas horas, precisando ser conside-
rado como parte dos dados (PATAT et al., 2010). A Figura 15 mostra o desvio
introduzido por essa variação. O quadro superior mostra a variação de 2.5%
no coeficiente de extinção atmosférico com relação aos valores médios. O
quadro do meio ilustra a variação associada à função de correção da extinção
atmosférica utilizada na calibração ( f = 100.4∗X∗τν , onde X é a massa-de-ar
e τν é o valor médio do coeficiente de extinção atmosférica em função da
frequência). O quadro inferior mostra o desvio percentual introduzido nos
espectros por uma variação de 2.5% com relação à média em τν , valor que
poderá estar presente de um espectro para outro numa mesma noite. Portanto,
um deslocamento de 2.5% no fluxo, em torno de 3500 Å, pode ser causado
pela variação da extinção atmosférica ao longo da noite, e não necessaria-
mente um efeito da poeira. Para sabermos se o coeficiente mudou durante a
noite, podemos dividir espectros de estrelas padrões diferentes e comparar a
razão com a razão dos modelos. Para isso é necessário que haja pelo menos
duas estrelas padrões diferentes em cada noite. Como temos casos em que
não há duas padrões, precisamos considerar que um efeito de até 2.5% pode
ser apenas efeito da atmosfera terrestre. Um meio para evitar esse problema
em próximas observações é a obtenção de espectros de pelo menos duas pa-
drões por noite, juntamente com o de pelo menos uma alvo. Outra forma é
observar uma padrão de forma intercalada com as estrelas alvos. Assim, na
aquisição de espectros de duas alvos, se poderia coletar um espectro da padrão
antes da primeira alvo, um entre as duas, e um terceiro após obter o último
espectro da segunda alvo. Isso porém requer mais tempo útil e a padrão deve
permanecer observável durante toda a rotina de observação. Caso se obtenha
apenas uma alvo e uma padrão durante uma noite, é útil fazer a observação da
mesma alvo e de outra padrão em uma noite distinta. Desse modo, pode-se
comparar algum eventual efeito que aparecerá numa noite com a outra, sendo
possível conferir se o efeito é da poeira ou apenas um efeito de variação at-
mosférica. Esse método também é útil para detectar algum efeito de perda
de luz na fenda, pois compara-se espectros da mesma alvo obtidos em noites
distintas com espectros de padrões diferentes.
45
Figura 15: Variação do coeficiente de extinção atmosférica no intervalo de
horas durante uma noite de observações. O quadro superior mostra o desvio
de 2.5% com relação à média. O do meio mostra o desvio da função de corre-
ção atmosférica utilizada na calibração e o quadro inferior mostra o máximo
desvio percentual para variação de 2.5% no coeficiente de extinção atmosfé-
rica. A massa-de-ar foi mantida constante, X = 1.6 para todos os cálculos.
3.3 PERDA DE LUZ NA FENDA PARA ALVO E COMPARAÇÃO
Tendo em vista a discussão anterior para o ângulo paraláctico e extin-
ção atmosférica, fizemos as divisões dos espectro das estrelas alvo e padrão.
Por causa da grande variação possível no coeficiente de extinção atmosférica
entre duas noites distintas, utilizamos apenas espectros de alvo e padrão de
uma mesma noite. Como vimos anteriormente, a Figura 14 mostra a divisão
dos espectros de GD 56 da noite de 11 de fevereiro de 2010 e concluímos
ser provável que o espectro GD56_03 possua 6% de déficit de fluxo na faixa
de 3550 a 4100 Å causado por estrela mal centrada na fenda. Faremos a se-
guir a mesma análise para o restante das estrelas alvos e padrões. A Figura
16 mostra, no mesmo formato da Figura 14, a razão dos três espectros de
HS 1153+1416, padrão de GD 56, onde HS1153+1416_01 é o primeiro es-
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(a) (b) (c)
Figura 16: Divisão dos espectros de HS 1153+1416 entre si. (a) Ra-
zão do espectro HS1153+1416_01 por HS1153+1416_02. (b) Razão de
HS1153+1416_01 por HS1153+1416_03. (c) Razão de HS1153+1416_02
por HS1153+1416_03. A linha azul é a razão dos dois espectros e a linha
preta representa essa razão suavizada por uma função filtro utilizando uma
caixa de largura de 16 Å.
pectro obtido na noite e assim sucessivamente. Não percebemos o problema
relatado para GD 56 e nenhum espectro mostra efeito de cor causado por ima-
gem da estrela mal centrada na fenda ou variação do coeficiente de extinção
atmosférica.
A Figura 17(a) mostra a divisão dos dois espectros de G 29-38 obtidos
na noite de dezembro de 2008 com a fenda de 40". Os outros espectros dessa
mesma estrela foram obtidos com a fenda de 1.68" e não serão utilizados para
a comparação alvo-padrão. A Figura 17(b) mostra a divisão dos espectros da
padrão de G 29-38, Ross 548. Nessa noite ainda temos dados de outra alvo,
GD 56, e sua padrão, HZ 4, porém somente foi obtido um espectro para cada
uma dessas estrelas utilizando a fenda de 40", de modo que não é possível
fazer uma divisão com a finalidade de fazer os testes descritos acima.
A Figura 18 mostra as divisões dos três espectros obtidos de GD 133,
onde também não notamos evidências de algum efeito de cor em nenhum dos
espectros. A Figura 19 mostra as razões dos três espectros obtidos da pa-
drão de GD 133, WD 1026+023, e podemos observar um declínio na razão
na região em torno de 3500 Å em 19(a) e 19(b), que é a divisão do espec-
tro WD1026+023_01 pelos WD1026+023_02 e WD1026+023_03 respecti-
vamente. Esse declínio pode ser atribuído a uma parte da imagem da estrela
encoberta pela fenda na obtenção do primeiro espectro.
A Figura 20 mostra as razões dos espectros da alvo PG 1457-086 ob-
tidos na noite de 12 de abril de 2010. Notamos um déficit de ∼1% na ra-
zão do espectro PG1457-086_01 em relação aos espectros PG1457-086_02 e
PG1457-086_03 entre 3500 e 4200 Å, com origem desconhecida. A Figura
21 mostra as razões dos três espectros da WD 1527+090, padrão de PG 1457-
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(a) (b)
Figura 17: Divisão dos espectros da noite de dezembro de 2008. (a) Razão
dos dois espectros de G 29-38. (b) Razão dos espectros de Ross 548. A
linha azul é a razão dos dois espectros e a linha preta representa essa razão
suavizada por uma função filtro utilizando uma caixa de largura de 16 Å.
086. Podemos ver uma inclinação nas razões que variam de ∼2% em 21(c)
a ∼ 5% em 21(b). Supondo que o primeiro espectro WD1527+090_01 não
possua efeito de cor, então o segundo espectro (WD1527+090_02) deve ter
2% de déficit com relação ao primeiro (quantia que é observada na figura
21(a)), e o terceiro espectro (WD1527+090_03, possua 5% em relação ao
primeiro (como observado em 21(b)). Desse modo, deve existir uma incli-
nação de ∼2.5% entre o segundo e o terceiro espectros, aproximadamente o
que é observado na figura 21(c). O primeiro espectro é sugestivo de estar cen-
trado na fenda, portanto ainda podemos utilizá-lo para testar nosso modelo,
lembrando de considerar uma possível inclinação de ∼5%.
Na noite de 10 de maio de 2010 foram obtidos espectros de três anãs
brancas alvo e uma padrão. A Figura 22 mostra as razões dos 4 espectros de
WD 1041+092 e não vemos efeito de cor que possa nos levar a acreditar que
tenha havido perda de luz na obtenção de algum deles. A Figura 23 mostra as
divisões entre os espectros da alvo WD 1226+110. Na Figura 23(c) vemos o
maior deslocamento vertical, que chega a 5%. A Figura 24 mostra as razões
entre os espectros da alvo PG 1457-086 (ou WD 1457-086). Assim como
GD 56, essa estrela possui espectros obtidos em duas noites distintas. A Fi-
gura 25 mostra as razões dos 4 espectros da padrão HE 1307-0059. Podemos
observar que a divisão do espectro HE1307-0059_03 pelo HE1307-0059_04
(representada em 25(f)), é a única que não mostra efeito de cor. Entre as
outras divisões podemos observar uma inclinação relativa máxima de ∼4%
na figura 25(c). Com essas considerações em mãos, partimos agora para as
comparações entre alvos e padrões.
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(a) (b) (c)
Figura 18: Divisão dos espectros de GD 133 entre si. (a) Razão entre os
espectros GD133_01 e GD133_02. (b) Razão entre os espectros GD133_01
e GD133_03. (c) Razão entre os espectros GD133_02 e GD133_03. A li-
nha azul é a razão dos dois espectros e a linha preta representa essa razão
suavizada por uma função filtro utilizando uma caixa de largura de 16 Å.
(a) (b) (c)
Figura 19: Divisão dos espectros de WD 1026+023 entre si. (a) Razão entre
os espectros WD1026+023_01 e WD1026+023_02. (b) Razão entre os es-
pectros WD1026+023_01 e WD1026+023_03. (c) Razão entre os espectros
WD1026+023_02 e WD1026+023_03. A linha azul é a razão dos dois es-
pectros e a linha preta representa essa razão suavizada por uma função filtro
utilizando uma caixa de largura de 16 Å.
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(a) (b) (c)
Figura 20: Divisão dos espectros de PG 1457-086 entre si. (a) Razão entre os
espectros PG1457-086_01 e PG1457-086_02. (b) Razão entre os espectros
PG1457-086_01 e PG1457-086_03. (c) Razão entre os espectros PG1457-
086_02 e PG1457-086_03. A linha azul é a razão dos dois espectros e a linha
preta representa essa razão suavizada por uma função filtro utilizando uma
caixa de largura de 16 Å.
(a) (b) (c)
Figura 21: Divisão dos espectros de WD 1527+090 entre si. (a) Razão entre
os espectros WD1527+090_01 e WD1527+090_02. (b) Razão entre os es-
pectros WD1527+090_01 e WD1527+090_03. (c) Razão entre os espectros
WD1527+090_02 e WD1527+090_03. A linha azul é a razão dos dois es-
pectros e a linha preta representa essa razão suavizada por uma função filtro




Figura 22: Divisão dos espectros de WD 1041+092 entre si. (a) Razão
entre os espectros WD1041+092_01 e WD1041+092_02. (b) Razão en-
tre os espectros WD1041+092_01 e WD1041+092_03. (c) Razão entre os
espectros WD1041+092_01 e WD1041+092_04. (d) Razão entre os es-
pectros WD1041+092_02 e WD1041+092_03. (e) Razão entre os espec-
tros WD1041+092_02 e WD1041+092_04. (f) Razão entre os espectros
WD1041+092_03 e WD1041+092_04. A linha azul é a razão dos dois es-
pectros e a linha preta representa essa razão suavizada por uma função filtro




Figura 23: Divisão dos espectros de WD 1226+110 entre si. (a) Razão
entre os espectros WD1226+110_01 e WD1226+110_02. (b) Razão en-
tre os espectros WD1226+110_01 e WD1226+110_03. (c) Razão entre os
espectros WD1226+110_01 e WD1226+110_04. (d) Razão entre os es-
pectros WD1226+110_02 e WD1226+110_03. (e) Razão entre os espec-
tros WD1226+110_02 e WD1226+110_04. (f) Razão entre os espectros
WD1226+110_03 e WD1226+110_04. A linha azul é a razão dos dois es-
pectros e a linha preta representa essa razão suavizada por uma função filtro




Figura 24: Divisão dos espectros de WD 1457-086 entre si. (a) Razão entre os
espectros WD1457-086_01 e WD1457-086_02. (b) Razão entre os espectros
WD1457-086_01 e WD1457-086_03. (c) Razão entre os espectros WD1457-
086_01 e WD1457-086_04. (d) Razão entre os espectros WD1457-086_02 e
WD1457-086_03. (e) Razão entre os espectros WD1457-086_02 e WD1457-
086_04. (f) Razão entre os espectros WD1457-086_03 e WD1457-086_04.
A linha azul é a razão dos dois espectros e a linha preta representa essa razão




Figura 25: Divisão dos espectros de HE 1307-0059 entre si. (a) Razão en-
tre os espectros HE1307-0059_01 e HE1307-0059_02. (b) Razão entre os
espectros HE1307-0059_01 e HE1307-0059_03. (c) Razão entre os espec-
tros HE1307-0059_01 e HE1307-0059_04. (d) Razão entre os espectros
HE1307-0059_02 e HE1307-0059_03. (e) Razão entre os espectros HE1307-
0059_02 e HE1307-0059_04. (f) Razão entre os espectros HE1307-0059_03
e HE1307-0059_04. A linha azul é a razão dos dois espectros e a linha preta
representa essa razão suavizada por uma função filtro utilizando uma caixa
de largura de 16 Å.
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4 RESULTADOS E DISCUSSÃO
Neste capítulo apresentamos e discutimos os resultados obtidos da
aplicação das técnicas do Capítulo 2 em diferentes situações e com intuito
de testar as hipóteses discutidas nos modelos.
4.1 ESTIMATIVAS DE TEMPERATURA EFETIVA E GRAVIDADE SU-
PERFICIAL
Conforme método delineado na Seção 2.4, necessitamos de estrelas
gêmeas para fazer a comparação direta com os modelos de disco. Como não
as temos, precisamos quantificar o efeito da diferença de temperatura efetiva
(Teff) e gravidade superficial (logg) na razão entre os espectros observados.
A fim de evitar erros sistemáticos, calculamos os valores de Teff e logg das
estrelas alvo e padrão utilizando o mesmo modelo de atmosferas de anãs bran-
cas. O modelo faz uso de grades de espectros modelo para DAs (KOESTER,
2008).
Os ajustes dos espectros sintéticos aos espectros observados foram fei-
tos através da técnica de minimização do χ2. Para isso, calcula-se os valores
de χ2 como uma função da Teff e do logg. Em seguida, localiza-se todos os
mínimos dessa função bidimensional e se usa interpolação bidimensional de
parábolas para encontrar o(s) mínimo(s). Cada mínimo encontrado retorna
um valor de Teff e um de logg. As rotinas do programa foram desenvolvidas
e escritas pelos Professores Dr. Alex F. M. Costa e Dr. Odilon Giovannini
(2010, comunicação privada).
Calculamos os valores de Teff e logg para todos os espectros obser-
vados, incluindo os obtidos na noite de dezembro 2008. A Tabela 5 lista
os resultados obtidos para a temperatura, gravidade superficial e massa. As
estrelas que possuem excesso no infravermelho são mostradas em negrito.
Como temos mais de um espectro para cada estrela, os valores mostrados
representam o valor médio das medidas individuais. O erro (σ ) é o desvio
quadrático médio, acrescido linearmente do erro interno de cada medida.
Nas Figuras 27 a 48 mostramos as linhas da série de Balmer, de Hβ
a H9. Em cada painel os ajustes do modelo de atmosferas estelares são mos-
trados em linha tracejada e os dados em linha contínua, juntamente com o
resíduo resultante da subtração entre o observado e o calculado (O-C). Para
alguns espectros, mais de uma solução foi encontrada. Nesses casos, a solu-
ção escolhida foi a com menor χ2, exceto para os casos em que o valor do


















































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Tabela 6: Diferença entre os valores de Teff e logg calculados pelos da literatura.
A coluna Nome lista o nome. Colunas Teff e σT indicam a temperatura e os erros
calculados. A coluna (C-L)T lista a diferença dos valores de Teff calculados com os
da literatura. As colunas logg e σg indicam os valores do logg e os erros calculados.
A coluna (C-L)logg lista a diferença do logg calculado menos o valor da literatura. O
valor da literatura foi tomado da referência indicada na coluna Ref. 1 - (Koester et al.,
2009), 2 - (EISENSTEIN et al., 2006).
Nome Teff(K) σT (C-L)T (K) logg σg (C-L)logg Ref
Ross 548 12129 295 -121 7.889 0.111 0.029 1
HZ 4 14206 138 -234 8.123 0.107 -0.057 1
GD 56 15204 267 -211 7.964 0.100 0.104 1
HZ 2 20876 603 -198 7.979 0.033 0.139 1
LTT 3218 9280 46 106 7.902 0.128 0.072 1
WD 1026+0231 12888 37 550 8.057 0.045 0.097 1
WD 1026+0232 14895 107 2557 7.979 0.023 0.019 1
PG 1036+085 22080 407 -844 7.570 0.069 0.250 1
WD 1041+091 17314 264 269 7.977 0.090 -0.083 2
HS 1102+0032 13497 113 887 8.177 0.062 -0.063 1
GD 1331 12401 73 280 7.989 0.052 -0.021 1
GD 1332 15075 118 2954 7.854 0.088 -0.156 1
HS 1153+1416 15104 203 -451 7.873 0.084 0.083 1
WD 1226+110 21253 205 -872 8.075 0.029 -0.145 2
LTT 4816 11715 94 343 8.786 0.057 0.046 1
HE 1307-0059 18424 177 -233 7.943 0.063 0.033 1
LTT 57121 12502 114 433 8.206 0.041 0.286 1
LTT 57122 15825 122 3756 8.026 0.030 0.106 1
PG 1457-086 21747 705 299 7.970 0.078 0.050 1
PG 1527+091 21277 301 80 7.944 0.040 0.094 1
PG 1548+149 21328 338 -124 7.997 0.076 0.137 1
G 29-38 11583 218 98 8.036 0.079 -0.034 1
precisaríamos aplicar técnicas fotométricas, às quais não tivemos acesso. Es-
ses casos são identificados pelos índices 1 e 2 na Tabela 5. Em alguns casos,
a convergência do algoritmo forneceu erros internos muito pequenos, indi-
cando que nesses dados os erros podem ter sido subestimados. A média entre
as medidas minimiza esse problema, no entanto, nos cálculos que faremos nas
seções a seguir, consideramos que o erro mínimo para a temperatura efetiva e
gravidade superficial das estrelas utilizadas é ∆Teff = 150 K e ∆ logg = 0.05.
Conforme a Tabela 6, vemos que a grande maioria dos valores ajus-
tados concordam bem com a literatura. A Tabela 6 lista os valores de Teff
e logg com os respectivos erros e a diferença dos valores calculados com
os da literatura. Vemos que 42% das medidas de Teff e 63% das medidas
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de logg concordam com a literatura em até 1σ . Para 3σ , 74% das medidas
de Teff e 79% das de logg tem boa concordância. As estimativas em que
as diferenças entre os valores calculado e da literatura são maiores que 3σ
são PG 1026+023, HS 1102+0032, GD 133, SDSS 1228+1040, LTT 4816
e LTT 5712 para a temperatura, e HZ 2, PG 1036+085, LTT 5712 e SDSS
1228+1040 para o logg. Entretanto, PG 1026+0231 concorda em até 1σ e
GD 1331 até 3σ com os valores de Teff e logg estimados por Holberg e Ber-
geron (2006). As diferenças entre os valores estimados com os da literatura
para a segunda solução de PG 1026+023 e GD 133 (identificada pelo índice 2
nas Tabelas 5 e 6) são maiores que 3σ para todas as estimativas comparadas.
HS 1102-0032 tem concordância em 1σ com os valores estimados por Berge-
ron, Saffer e Liebert (1992) e por Koester, Schulz e Weidemann (1979). Para
LTT 57121 e HZ 2, os valores de Teff e logg concordam em até 3σ com os
estimados por Koester, Schulz e Weidemann (1979). A diferença da segunda
solução da temperatura de LTT 5712 (identificada pelo índice 2 nas Tabelas 5
e 6) é maior que 3σ para todos os valores comparados. Já SDSS 1228+1040
permanece com uma diferença maior que 3σ em comparação com os valo-
res de Teff e logg estimados por Gänsicke, Marsh e Southworth (2007), e o
valor de logg de PG 1036+085 tem uma diferença maior que 3σ em compa-
ração com o valor estimado por Holberg e Bergeron (2006) e por Eisenstein
et al. (2006). Em resumo, encontramos boa concordância entre os valores que
obtivemos e os encontrados na literatura. A Figura 26 mostra os valores da
literatura (listados na Tabela 3) plotados com os valores calculados (listados
na Tabela 5), onde podemos ver a dispersão existente entre as duas medidas.
4.2 ANÁLISE ENTRE ALVO-PADRÃO
Com as estimativas de temperatura efetiva e gravidade superficial das
estrelas, podemos agora fazer a análise comparativa entre alvo e padrão, com
a finalidade de testar o modelo apresentado na Seção 2.4. Para isso, preci-
samos calcular a razão entre os espectros das estrelas alvo e sua respectiva
padrão. Com os erros obtidos na Seção 4.1 em mãos, podemos quantificar
o efeito máximo que a variação dessas duas grandezas causa à razão obtida.
Feito isso, podemos comparar nossos dados com o modelo de disco.
Fazendo a divisão entre os espectros observados, cada par alvo-padrão
resultará em uma razão observada (ξo), que contém, além de algum possível
efeito de obscurecimento ou espalhamento, os efeitos causados pela diferença
de temperatura e logg entre as estrelas. Para avaliar o efeito causado pelas
diferenças de Teff e logg, precisamos de uma ferramenta que nos indique o
quanto esse efeito afeta a razão ξo e que esteja livre de qualquer efeito que
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Figura 26: Valores de Teff e logg da literatura vs calculados. Nas legendas
dos eixos o índice calc indica os valores calculados e o índice Lit indica os
valores obtidos na literatura. A linha vermelha é a linha para [valores da lite-
ratura] = [valores calculados]. Painel superior: valores da temperatura efetiva



























































































Figura 27: Ajuste das linhas da série de Balmer para Ross 548. Em cada
painel está indicada a linha ajustada. Abaixo de cada linha é mostrado o
resíduo O-C. A linha sólida representa os dados e a linha tracejada representa



















































































Figura 28: Ajuste das linhas da série de Balmer para HZ 4. A notação é a





















































































Figura 29: Ajuste das linhas da série de Balmer para GD 56. A notação é a

















































































Figura 30: Ajuste das linhas da série de Balmer para HZ 2. A notação é a





















































































Figura 31: Ajuste das linhas da série de Balmer para LTT 3218. A notação é



















































































Figura 32: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1026+023. A




















































































Figura 33: Ajuste das linhas da série de Balmer para a segunda solução de














































































Figura 34: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1036+085. A


















































































Figura 35: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1041+091. A


















































































Figura 36: Ajuste das linhas da série de Balmer para HS 1102+0032. A




















































































Figura 37: Ajuste das linhas da série de Balmer para GD 133. A notação é a



















































































Figura 38: Ajuste das linhas da série de Balmer para a segunda solução de




















































































Figura 39: Ajuste das linhas da série de Balmer para HS 1153+1416. A












































































Figura 40: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1226+110. A
















































































Figura 41: Ajuste das linhas da série de Balmer para LTT 4816. A notação é

















































































Figura 42: Ajuste das linhas da série de Balmer para HE 1307-0059. A nota-



















































































Figura 43: Ajuste das linhas da série de Balmer para LTT 5712. A notação é


















































































Figura 44: Ajuste das linhas da série de Balmer para a segunda solução de















































































Figura 45: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1457-086. A nota-













































































Figura 46: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1527+090. A















































































Figura 47: Ajuste das linhas da série de Balmer para WD 1548+149. A





















































































Figura 48: Ajuste das linhas da série de Balmer para G 29-38. A notação é a
mesma utilizada na Figura 27.
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tenha origem na poeira. Por isso, usando espectros sintéticos da grade de
Koester (2008), calculamos um espectro interpolado para cada uma das es-
trelas utilizadas na divisão através da técnica de interpolação bilinear (Press
et al., 1989). Feito isso, fizemos a divisão do espectro modelo da alvo pelo
espectro modelo da padrão, obtendo assim a razão modelo ξ (Teff; logg) das
duas estrelas. Esta razão não é influenciada por nenhum efeito da poeira.
Quando comparamos visualmente ξo com ξ (Teff; logg), vemos nada, excesso
ou falta, dependendo do efeito do disco. Esse espectro, construído pela dife-
rença percentual entre o espectro-razão observado e o espectro-razão modelo,
é a quantia que será comparada com o modelo de disco discutido na Seção
2.4.
As medidas de temperatura efetiva e gravidade superficial estão sujei-
tas a erros e, por isso, os valores calculados podem não condizer exatamente
com as medidas reais da estrela. Portanto, precisamos nos certificar que al-
guma diferença encontrada entre uma razão observada e uma modelo não é
efeito da diferença do valor calculado para o valor real. Com esse objetivo,
precisamos fazer a comparação da razão observada com a razão modelo utili-
zando os valores extremos das barras de erro. Esses valores extremos são cal-
culados a partir dos erros de medida que obtivemos, somando ou subtraindo
o valor obtido dos erros calculados. Assim, podemos encontrar os efeitos de-
vidos às diferenças de Teff e logg dentro de uma faixa de valores, permitindo
aumentar a confiabilidade da comparação.
Nesse sentido, fazemos alguns testes utilizando os espectros sintéticos:
1. No primeiro teste, usamos Teff+∆Teff e logg+∆ logg e calculamos um
novo espectro modelo para a estrela alvo e a padrão. Fazemos então a
razão entre eles, obtendo assim a razão modelo “máxima”. Essa razão
é comparada com ξo da mesma forma que fizemos para ξ (Teff; logg).
Dessa forma, se há alguma diferença entre a razão observada e a mo-
delo, podemos conferir com mais uma comparação se essa diferença
não é fruto das diferenças entre os valores de Teff e logg das estrelas.
2. No segundo teste usamos Teff−∆Teff e logg−∆ logg para as duas es-
trelas, obtendo o limite inferior desses parâmetros. Fazemos novos es-
pectros sintéticos correspondentes a esses valores para cada estrela e
dividimos o modelo da alvo pelo da padrão, obtendo a razão modelo
“mínima”. Essa razão é então comparada com a razão observada.
3. No terceiro teste, fazemos a divisão dos espectros modelo correspon-
dentes a Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e logg−
∆ logg para a padrão.
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4. No quarto teste obtemos a razão inversa do item 3, fazendo a divisão en-
tre os espectros modelo correspondentes a Teff−∆Teff e logg−∆ logg
para a alvo e Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a padrão.
5. Caso ainda tenha alguma diferença entre as razões observada e modelo
nos testes 1 a 4, fazemos agora novos testes, alternando os valores de
temperatura e gravidade individualmente. No quinto teste calculamos
o espectro modelo com Teff +∆Teff para a alvo e Teff−∆Teff para a
padrão, mantendo o valor do logg de ambas sem alteração. Feito isso,
calculamos novos espectros sintéticos correspondentes a esses valores,
fazemos a divisão entre eles e comparamos essa nova razão com ξo.
6. No sexto teste, Teff−∆Teff para a alvo e Teff +∆Teff para a padrão,
mantendo o logg igual ao calculado. Seguindo o procedimento dos
itens anteriores, obtemos novos espectros sintéticos correspondentes a
esses valores e fazemos a razão entre eles, que novamente será compa-
rada com ξo.
7. Sétimo teste: agora mantemos a temperatura para ambas as estrelas
igual ao valor calculado e usamos logg+∆ logg para o modelo da alvo
e logg−∆ logg para o da padrão. Novamente, novos espectros sin-
téticos são calculados e, feita a razão entre eles, comparamos com a
ξo.
8. No oitavo teste mantemos novamente a temperatura de acordo com o
valor calculado e usamos logg−∆ logg para o modelo da alvo e logg+
∆ logg para o da padrão.
9. No nono teste usamos Teff−∆Teff e logg+∆ logg para o modelo da
alvo. Para a padrão, usamos Teff +∆Teff e logg−∆ logg. Calculamos
os espectros sintéticos e obtemos a razão modelo correspondente que é
comparada com a razão observada.
10. Neste teste usamos Teff+∆Teff e logg−∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff
e logg+∆ logg para a padrão. Novamente os espectros sintéticos são
calculados e divididos. A razão obtida é comparada com ξo.
Normalizamos as razões, observada e modelo, em relação ao nível
médio entre 5600-5800 Å para facilitar a comparação. Dessa forma, garan-
timos que as razões observada e modelo coincidam na região normalizada,
tornando possível identificar algum efeito resultante da poeira na região em
torno de 4000 Å. A região de 3700 a 4000 Å não é comparada, pois os espec-
tros possuem um erro sistemático devido à baixa precisão na calibração em
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fluxo nos extremos e menor eficiência nas bordas do detector. Definido o pro-
cedimento, faremos a seguir as análises individuais dos objetos, procurando
quantificar algum possível efeito de poeira.
4.2.1 GD 56
A Figura 49 mostra os espectros de GD 56 e HS 1153+1416 obtidos
em fevereiro de 2010 (ver Tabela 2). Estão plotadas a razão entre eles (ξo),
juntamente com as razões modelo para os valores de Teff e logg ajustados
e para seus limite da barra de erro (ξ ). A legenda de cada painel indica a
variável plotada e, no caso das razões modelo, são indicados os valores de
Teff e logg utilizados no cálculo dos espectros modelo (a mesma nomencla-
tura é utilizada em todas as Figuras mostrando o resultado da análise entre
alvo e padrão). Na comparação entre ξo e ξ , percebemos a existência de
padrões verticais nas posições das linhas da série de Balmer. Esses padrões
surgem devido à diferenças dos parâmetros Teff e logg das estrelas (ainda que
sutis) e são observadas em ambas as razões. Não observamos efeito de ab-
sorção ou espalhamento devido à poeira, pois os espectros-razão, observada e
modelo, coincidem muito bem. Notamos ainda, que as razões para os limites
superiores e inferiores de Teff e logg para as duas estrelas (painéis (d) e (e) da
Figura 49) apresentam aproximadamente as mesmas diferenças que a razão
modelo do painel (c). Por esse motivo, nas análises posteriores, essas duas
razões serão desprezadas. As razões ξo e ξ foram suavizadas através de uma
função filtro de mediana utilizando uma caixa de ∆λ = 30 Å. Essa suavização
será aplicada às razões modelo e observada de todas as estrelas para as quais
essa análise será feita.
A seguir, utilizamos os espectros de GD 56 e HZ 4, obtidos em de-
zembro de 2008, para uma análise semelhante. Nesse conjunto de dados,
utilizamos os espectros da alvo e da padrão obtidos com a fenda de 40" (vide
Tabela 2). Como discutimos na Seção 3.2, não utilizaremos os espectros ob-
tidos com a fenda de 1.68" nas divisões pela possibilidade de haver perda de
luz em uma região do espectro. Os espectros são mais ruidosos, pois com
uma fenda maior, não só toda a luz da estrela é captada, mas também uma
grande faixa do céu. A Figura 50 mostra os espectros de GD 56 e HZ 4, bem
como a razão observada obtida a partir da divisão dos mesmos, e as razões
modelo calculadas para os valores de Teff e logg estimados e seus extremos.
Considerando a diferença percentual entre ξo e ξ (painel (c)), não detectamos
excesso ou déficit de fluxo em GD 56. A conclusão é a mesma da análise
























































































Figura 49: Espectros de GD 56 e HS 1153+1416, e as razões ξo e ξ . (a)
Espectro de GD 56. (b) Espectro de HS 1153+1416. (c) Razão observada
(linha cinza nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão modelo cor-
respondente à Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para Teff + ∆Teff
e logg + ∆ logg para as duas estrelas. (f) Razão modelo para Teff − ∆Teff
e logg− ∆ logg para as duas estrelas. (g) Razão modelo Teff + ∆Teff e
logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (h)
Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff e

























































































Figura 50: Espectros de GD 56 e HZ 4, e as razões ξo e ξ . (a) Espectro de
GD 56. (b) Espectro de HZ 4. (c) Razão observada. Linha cinza no pai-
néis subsequentes: Razão observada. Linha preta: (d) Razão modelo cor-
respondente aos valores de Teff e logg calculados. (e) Razão entre o es-
pectro modelo com Teff + ∆Teff e logg + ∆ logg para a alvo pelo modelo
com Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão do modelo com
Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a alvo pelo modelo representando a padrão
com Teff +∆Teff e logg+∆ logg.
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Por fim, utilizamos Ross 548 como padrão. Os espectros foram cole-
tados em dezembro de 2008 (ver Tabela 2). A Figura 51 ilustra os espectros
de GD 56 e da padrão Ross 548, ξo e as razões modelo para os valores de
Teff e logg e seus extremos. Assim como nas comparações entre as razões
modelo das Figuras 49 e 50, não vemos nenhum excesso ou déficit de fluxo
da alvo GD 56 com relação à Ross 548. Essa estrela afortunadamente pôde
ser comparada com três padrões distintas, pois na noite de dezembro de 2008
há duas padrões e ainda possui espectros de ciência em outra noite com mais
uma padrão (ver Tabela 2 para detalhes).
4.2.2 GD 133
Seguindo o mesmo procedimento adotado para GD 56, fazemos agora
as análises para GD 133 e sua padrão WD 1026+023, cujos espectros foram
obtidos em fevereiro de 2010 (ver Tabela 2). A Figura 52 mostra os espectros
das estrelas alvo e padrão, ξo e as razões modelo para os valores de Teff e
logg calculados e seus extremos. Vemos que GD 133 possui 3% mais fluxo
que a padrão na região em torno de 4000 Å na comparação relativa à razão
modelo (painel (d)). Isso pode ser um indicativo de que um disco de poeira
esteja espalhando a luz da estrela na direção da linhas de visada (ou seja, um
disco f ace on, ver esquema na Figura 3). Para verificar essa possibilidade,
faremos mais uma série de testes. A característica mais notável são os padrões
verticais nas regiões das linhas da série de Balmer, que na razão observada
estão direcionados para cima e, nas razões modelo, para baixo. Isso pode ser
um efeito das diferenças de Teff e logg entre alvo e padrão, indicando que as
estrelas possuem diferenças maiores que os nossos erros.
Para verificar se os padrões verticais observados na Figura 52 não são
característica de um espectro individual, fizemos a divisão dos três espectros
de GD 133 por dois de WD 1026+023 (como visto na Seção 3.3 o primeiro
espectro obtido para a WD 1026+023 tem problemas na região de 3700 a
4500 Å e não o utilizaremos). A Figura 53 mostra o resultados dessa divi-
são. Vemos que para todas as combinações, as razões mantém a diferença
vista na Figura 52, e com as mesmas caraterísticas apontadas anteriormente.
Para testar a possibilidade de o efeito ser causado pela diferença de Teff e
logg, calculamos as razões entre os espectros modelo seguindo o procedi-
mento descrito nos testes 5 a 10 (ver início da Seção 4.2). A Figura 54 mostra
o resultado desses testes. Não vemos nenhuma diferença significativa entre
ξo e ξ além do que já foi observado anteriormente. Os erros dessas duas es-
trelas são particularmente baixos e, por isso, utilizamos ∆Teff = 150 K para













































































Figura 51: Espectros de GD 56 e Ross 548, e as razões ξo e ξ . (a) Espectro
de GD 56. (b) Espectro de Ross 548. (c) Razão observada (linha cinza nos
painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão modelo correspondente a Teff
e logg calculados. (e) Razão entre o modelo Teff + ∆Teff e logg + ∆ logg
para a alvo pelo modelo com Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f)
Razão do modelo com Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a alvo pelo modelo







































































Figura 52: Espectros de GD 133 e WD 1026+023, e as razões ξo e ξ . (a)
Espectro de GD 133. (b) Espectro de PG 1026+023. (c) Razão observada
(linha cinza nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão modelo para
Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg
para a alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo






















































































Figura 53: Diferentes espectros de GD 133 e WD 1026+023, ξo e ξ . (a) Es-
pectros de GD 133. (b) Espectros de WD 1026+023. Os espectros utilizados
para obter ξo (linha cinza) dos painéis (c), (d), (e), (f) e (g) são indicados na
legenda, e a linha preta nesses painéis é a razão modelo para as os valores de































































Figura 54: Razões modelo de GD 133 e PG 1026+023 com diferentes com-
binações de Teff e logg. A linha cinza em todos os painéis representa a razão
observada (mostrada no painel (c) da Figura 52. Linha preta: (a) Razão mo-
delo com Teff +∆Teff para a alvo e Teff−∆Teff para a padrão, mantendo o
logg de ambos constante. (b) Razão modelo com Teff−∆Teff para a alvo
e Teff +∆Teff para a padrão, com logg de ambos constante. (c) Razão mo-
delo para temperatura de ambos constante com logg+∆ logg para a alvo e
logg−∆ logg para a padrão. (d) Razão modelo para temperatura de ambos os
modelos constante, com logg−∆ logg para o modelo da alvo e logg+∆ logg
para o da padrão. (e) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg+∆ logg para
a alvo e Teff +∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo para
Teff +∆Teff e logg−∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e logg+∆ logg para a
padrão.
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Em mais um teste, fazemos as divisões dos espectros modelo mostra-
dos na Figura 54 novamente, porém, agora assumindo um erro de ∆Teff =
500 K e ∆ logg = 0.1. Foram escolhidos esses valores por serem simila-
res às diferenças entre as medidas da literatura. O resultado é mostrado na
Figura 55. A Figura 55 mostra também a comparação entre ξo e a razão
modelo calculada para os valores de temperatura efetiva e gravidade superfi-
cial da literatura (Tliteraturaeff e logg
literatura), e a razão para Tliteraturaeff + 150 K e
loggliteratura + 0.1 para o modelo da alvo e Tliteraturaeff −150 K e loggliteratura−
0.1 para o modelo da padrão. Vemos que as razões modelo dos painéis (c) e
(f) da Figura 55 possuem os padrões verticais na região das linhas da série de
Balmer similares à ξo. Porém, a diferença entre as razões modelo e observada
permanece, sugerindo um excesso de ∼2% no espectro de GD 133.
Usamos em seguida os valores de Teff e logg encontrados para a se-
gunda solução de GD 133 e WD 1026+023 (ver Tabelas 5 e 6 para mais deta-
lhes). A Figura 56 mostra as razões entre os espectros modelo. Usamos ∆Teff
= 150 K para as duas estrelas e ∆ logg = 0.05 para WD 1026+023. Vemos no
painel (c) que não podemos encontrar nenhuma diferença entre as razões ob-
servada e modelo. Isso indica que a diferença observada anteriormente pode
ser somente efeito das diferenças de Teff e logg das estrelas, e que os valo-
res de Teff podem ser maiores e os de logg menores que os encontrados na
literatura. Para aumentar a confiabilidade e identificar qual a solução mais
correta dos valores de Teff, precisaríamos de medidas fotométricas, as quais
não temos a disposição no momento.
Para um teste independente, utilizamos um espectro de uma terceira
anã branca, LTT 3218, obtido na mesma noite dos espectros de GD 133 (ver
Tabela 2). Mesmo com a grande diferença existente entre os valores da tem-
peratura dessas duas estrelas, é possível observar o comportamento relativo
entre as razões observada e modelo. A Figura 57 mostra os espectros de GD
133 e de LTT 3218, a razão observada e as razões modelo para temperatura
efetiva e gravidade das duas estrelas, com as variações considerando-se os
erros. Vemos no painel (e) que não há diferença entre as razões, e a maior
diferença é vista no painel (f), chegando a 5% na região em torno de 4000 Å.
Feitas essas considerações, concluímos que não somos aptos para afir-
mar se há ou não algum efeito observável em GD 133 pelo fato de não po-
dermos estabelecer qual das duas soluções encontradas através dos ajustes de
Teff e logg para as duas estrelas é mais correta. Na Seção 4.3.1 fazemos a di-
visão das duas padrões utilizadas para verificar que não há efeito de extinção






















































Figura 55: Testes das razões modelo para Teff e logg de GD 133 e
WD 1026+023. A linha cinza em todos os painéis representa a razão ob-
servada. Linha preta: (a) Razão modelo para a alvo e padrão com Teff +
500 K e logg + 0.1. (b) Razão modelo para alvo e padrão com Teff− 500 K
e logg− 0.1. (c) Razão modelo para a alvo com Teff + 500 K e logg + 0.1
e para a padrão, Teff− 500 K e logg− 0.1. (d) Razão para a alvo com Teff−
500 K e logg− 0.1 e Teff+ 500 K e logg+ 0.1 para a alvo. (e) Razão entre os
modelos das duas estrelas calculados a partir dos valores de Teff e logg bus-
cados na literatura. (f) Razão entre o modelo da alvo com Tliteraturaeff + 150 K e


























Figura 56: Razões ξo e ξ da segunda solução de Teff e logg de GD 133 e WD
1026+023. Linha cinza: razão observada. Linha preta: (a) Razão modelo para
Teff e logg calculados. (b) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg
para a alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (c) Razão modelo












































































Figura 57: Espectros de GD 133 e LTT 3218, e as razões ξo e ξ . (a) Espectro
de GD 133. (b) Espectro de LTT 3218. (c) Razão observada (linha cinza
nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão modelo para Teff e logg
calculados. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e
Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a apdrão. (f) Razão do modelo com Teff−
∆Teff e logg− ∆ logg para a alvo pelo modelo com Teff + ∆Teff e logg +
∆ logg para a padrão.
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4.2.3 PG 1457-086
Os espectros da estrela PG 1457-086 e da padrão PG 1527+091 foram
coletados em abril de 2010 (ver Tabela 2). A Figura 58 mostra os espectros
de PG 1457-086 e PG 1527+091, a divisão dos espectros observados, a divi-
são dos espectros modelo correspondentes aos valores de Teff e logg e suas
variações dentro das barras de erro.
A razão ξo na Figura 58 (painel (c)) mostra uma diferença de 15%
entre azul e a vermelha do espectro (4000 Å até 5600 Å), valor bastante ele-
vado. Lembrando que nas análises sobre perda de luz na fenda do Capítulo 3
as Figuras 21(a) a 21(c) mostram uma diferença de ∼5% entre os espectros
de PG 1527+091, a diferença observada pode ser algum efeito instrumental.
Pela forma e intensidade com que a razão ξo decresce, é provável a existên-
cia de algum problema instrumental com o espectro de pelo menos uma das
duas estrelas utilizadas na divisão. A seguir faremos alguns testes para ten-
tar confirmar essa possibilidade. A Figura 59 mostra a divisão dos espectros
individuais da alvo pelos espectros individuais da padrão. Notamos que to-
dos eles possuem uma grande inclinação, indicando a presença de problemas
instrumentais em todos os espectros de uma ou das duas estrelas.
Para tentar contornar este problema, utilizamos uma terceira estrela,
LTT 4816, que também tem espectros obtidos na mesma noite (ver Tabela
2). Os valores de Teff e logg calculados para LTT 4816 são muito diferentes
dos estimados para as estrelas alvo e padrão (ver Tabela 5). Como vimos
anteriormente, isso não invalida a comparação entre ξo e ξ , de modo que
poderemos analisar o comportamento dos espectros. A Figura 60 mostra os
espectros da alvo, PG 1457-086, da padrão PG 1527+091 e de LTT 4816,
as razões observadas dos espectros de PG 1457-086 e de PG 1527+091 pelo
espectro de LTT 4816 e as razões modelo calculadas através dos valores de
Teff e logg de cada estrela (ver Tabela 5). Pela comparação de ξo com as
respectivas razões ξ dos espectros modelo, vemos que a diferença entre o
nível de 4000 Å até 5500 Å do espectro de PG 1527+091 para LTT 4816 é de
12%, enquanto que de PG 1457-086 é de 4% na mesma região.
Em maio de 2010 foram obtidos mais 4 espectros da alvo PG 1457-086
(ver Tabela 2). Porém, somente há espectros de uma padrão, HE 1307-0059,
que possui temperatura efetiva cerca de 3000 K menor que a alvo (ver Tabela
5). A Figura 61 mostra os espectros de PG 1457-086 e HE 1307-0059, ξo e as
razões entre os espectros modelo (ξ ) calculados a partir dos valores de Teff e
logg das duas estrelas. Na comparação de ξo com ξ (painel (d) da Figura 61),
notamos que PG 1457-086 possui∼ 5% menos fluxo em torno de 4000 Å que
HE 1307-0059. Este deslocamento vertical tem a mesma amplitude vista no












































































Figura 58: Espectros de PG 1457-086 e PG 1527+091, e as razões ξo e ξ . (a)
Espectro de PG 1457-096. (b) Espectro da padrão PG 1527+091. (c) Razão
observada (linha cinza nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão
modelo para os valores de Teff e logg calculados. (e) Razão entre o modelo
da alvo Teff +∆Teff e logg+∆ logg pelo modelo da padrão com Teff−∆Teff e
logg−∆ logg. (f) Razão do espectro modelo com Teff−∆Teff e logg−∆ logg






































Figura 59: Divisão dos outros espectros da alvo PG 1457-086 pelos da padrão
























































































Figura 60: Testes dos espectros de PG 1457-086 e PG 1527+091. (a) Espectro
da PG 1457-086. (b) Espectro de PG 1527+091. (c) Espectro de LTT 4816.
(d) Divisão do espectro de PG 1457-086 pelo de LTT 4816 (linha cinza) e
a razão modelo para Teff e logg calculados (linha preta). (e) Divisão de PG
1527+091 pelo de LTT 4816 (linha cinza) e razão modelo calculada para os
















































































Figura 61: Espectros de PG 1457-086 e HE 1307-0059, e as razões ξo e ξ .
(a) Espectro de PG 1457-086. (b) Espectro de HE 1307-0059. (c) Razão
observada (linha cinza nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão
modelo para valores de Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para Teff +
∆Teff e logg+∆ logg para o modelo da alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg
para o modelo da padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−∆ logg
para o modelo da alvo e Teff+∆Teff e logg+∆ logg para o modelo da padrão.
branca LTT 4816. Em princípio, podemos dizer que a PG 1457-086 possui
um déficit de fluxo de 5% em torno de 4000 Å, sugerindo a presença de um
disco de poeira encobrindo parte da luz da estrela.
89
Para que possamos confirmar isso, fizemos a divisão de espectros mo-
delo para PG 1457-086 e HE 1307-0059 variando os limites das medidas de
Teff e logg. Os resultados são mostrados pela Figura 62, onde vemos ξo e ξ
de cada caso. A legenda de cada painel indica os valores de Teff e logg que
foram utilizados na confecção dos espectros modelo. Vemos nos painéis (a) a
(f) que mesmo variando a temperatura efetiva da padrão com os erros, ainda
identificamos a diferença em torno de 4000 Å. Essa diferença varia entre 2%
e 10% (painéis (e) e (a) da Figura 62, respectivamente).
Fizemos os mesmos testes para a razão de PG 1457-086 e LTT 4816.
A razão observada dessas duas estrelas já apareceu anteriormente na Figura
60. A Figura 63 mostra os espectros de PG 1457-086 e LTT 4816, ξo e as
razões modelo para Teff e logg calculados e suas variações com as barras de
erros. A Figura 64 mostra uma série de testes, onde variamos os valores de
Teff e logg dos modelos. Para esses testes, assumimos o valor do erro da
temperatura de LTT 4816 em ∆Teff = 500 K (aproximadamente a diferença
observada entre o valor calculado e o da literatura). Feito isso, podemos ob-
servar que na comparação entre ξo e ξ , existe uma diferença de 5% em torno
de 4000 Å para ambas as padrões utilizadas, indicando que PG 1457-086
possui ∼5% menos fluxo nessa região. Porém, constatamos que assumindo o
erro da temperatura da padrão em 500 K, o efeito do déficit não fica claro em
algumas interações (conforme mostrado no detalhe nos painéis (b) e (e) da
Figura 64). Para PG 1457-086 pode-se considerar que há um déficit de fluxo
de 5%, mas com ressalvas, necessitando de um refinamento nas estimativas
de Teff e logg para aumentar a confiabilidade dessa hipótese.
4.2.4 WD 1041+091
Os espectros da anã branca WD 1041+091 foram coletados em maio
de 2010 e a estrela possui valores de temperatura efetiva e gravidade super-
ficial próximos dos da padrão HE 1307-0059 (ver Tabelas 2 e 5). A Figura
65 mostra os espectros de WD 1041+091 e HE 1307-0059 normalizados na
região de 5600-5800 Å, ξo, as razões modelo para os valores Teff e logg cal-
culados e para seus limites. A máxima diferença entre ξo e ξ de 4000 Å a
4100 Å é de∼3%. Para verificar os efeitos causados pelas diferenças de Teff e
logg das estrelas, dividimos espectros modelo intercalando esses parâmetros
com as barras de erro. A Figura 66 mostra o resultado dessas divisões. Vemos
nos painéis (b), (c) e (e) que não há diferença entre ξo e ξ . Portanto, a estrela
alvo WD 1041+091 não possui efeito de disco observável e, na comparação
com o modelo de disco de poeira, somente podemos estudar os limites para a

























































Figura 62: Testes da razão de PG 1457-086 por HE 1307-0059. Linha cinza:
Razão observada. Linha preta: (a) Razão modelo para Teff +∆Teff para o
modelo da alvo e Teff−∆Teff para o modelo da padrão, com logg mantido
para ambos. (b) Razão modelo para Teff−∆Teff para o modelo da alvo e Teff+
∆Teff para o da padrão, com logg mantido para ambos. (c) Razão modelo
para Teff inalterada nos modelos de ambas as estrelas, com logg + ∆ logg
para o modelo da alvo e logg−∆ logg para o da padrão. (d) Razão modelo
para Teff mantida nos modelos de ambas, com logg−∆ logg no modelo da
alvo e logg+∆ logg para o da padrão. (e) Razão modelo para Teff−∆Teff
e logg+∆ logg para o modelo da alvo e Teff +∆Teff e logg− logg para o
modelo da padrão. (f) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg−∆ logg para a




















































































Figura 63: Espectros de PG 1457-086 e LTT 4816, e as razões ξo e ξ . (a)
Espectro de PG 1457-086. (b) Espectro de LTT 4816. (c) Razão observada
(linha cinza nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão modelo para
valores de Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para Teff+∆Teff e logg+
∆ logg para o modelo da alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para o modelo da
padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−∆ logg para o modelo da



































































Figura 64: Testes da razão de PG 1457-086 por LTT 4816. Linha cinza:
Razão observada. Linha preta: (a) Razão modelo para Teff +∆Teff para o
modelo da alvo e Teff−∆Teff para o modelo da padrão, com logg mantido
para ambos. (b) Razão modelo para Teff −∆Teff para o modelo da alvo e
Teff +∆Teff para o da padrão, com logg mantido para ambos. No detalhe a
região de 3900-4100 Å. (c) Razão modelo para Teff mantida nos modelos de
ambas as estrelas, com logg+∆ logg para o modelo da alvo e logg−∆ logg
para a padrão. (d) Razão modelo para Teff mantida nos modelos de ambas,
com logg− ∆ logg para a alvo e logg + ∆ logg para o modelo da padrão.
(e) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg+∆ logg para o modelo da alvo e
Teff +∆Teff e logg−∆ logg para o modelo da padrão. No detalhe a região
de 3900-4100 Å. (f) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg−∆ logg para o

































































































Figura 65: Espectros de WD 1041+091 e HE 1307-0059, e as razões ξo e ξ .
(a) Espetro da alvo. (b) Espectro da padrão. Linha cinza: Razão observada.
Linha preta: (d) Razão modelo dos valores de Teff e logg calculados. (e)
Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a alvo e a padrão. (f)
Razão modelo com Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e
logg−∆ logg para a padrão. (g) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−









































































Figura 66: Testes da razão de WD 1041+091 por HE 1307-0059. Linha cinza:
Razão observada. Linha preta: (a) Razão modelo para Teff +∆Teff para o
modelo da alvo e Teff−∆Teff para o modelo da padrão, com logg mantido
para ambos. (b) Razão modelo para Teff−∆Teff para o modelo da alvo e Teff+
∆Teff para o da padrão, com logg mantido para ambos. (c) Razão modelo
para Teff inalterada nos modelos de ambas as estrelas, com logg + ∆ logg
para o modelo da alvo e logg−∆ logg para o da padrão. (d) Razão modelo
para Teff mantida nos modelos de ambas, com logg−∆ logg no modelo da
alvo e logg+∆ logg para o da padrão. (e) Razão modelo para Teff−∆Teff
e logg+∆ logg para o modelo da alvo e Teff +∆Teff e logg− logg para o
modelo da padrão. (f) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg−∆ logg para a
alvo e Teff−∆Teff e logg+∆ logg para a padrão.
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4.2.5 WD 1226+110
Os espectros da anã branca alvo WD 1226+110 foram analisados com
a padrão HE 1307-0059 (ver Tabela 2 para mais detalhes sobre a aquisição
dos espectros). A Figura 67 mostra os espectros de WD 1226+110 e de HE
1307-0059 normalizados na região de 5600-5800 Å, bem como a razão ob-
servada ξo, a razão resultante da divisão dos espetros modelo calculados para
os valores de Teff e logg das estrelas e para as variações através das barras de
erros. Vemos que não há diferenças entre as razões observada e modelo, de
modo que, não é possível identificar qualquer efeito de poeira.
WD 1226+110 (Teff = 21 250 K, ver Tabela 5) possui aproximada-
mente a mesma temperatura de PG 1457-086 (Teff = 21 750 K, ver Tabela
5). As duas estrelas, PG 1457-086 na Figura 61 e WD 1226+110 na Figura
67, são comparadas com a mesma padrão, HE 1307-0059 (Teff = 18 420 K,
ver Tabela 5), que possui temperatura cerca de 3000 K menor que as alvos.
Em PG 1457-086 poderíamos supor que a diferença observada entre ξo e ξ
seria devida à essa diferença de temperatura (ver Figura 61). No entanto, uti-
lizando aproximadamente a mesma diferença, não se identifica efeito algum
na comparação das razões observada e modelo de WD 1226+110. Na Seção
4.2.3 analisamos a estrela PG 1457-086 com a padrão HE 1307-0059 e en-
contramos que é possível haver um déficit de fluxo de∼5%. Como na análise
de WD 1226+110 com a mesma padrão não encontramos qualquer efeito, re-
força a possibilidade de que o déficit observado na Seção 4.2.3 nos espectros
de PG 1457-086 seja real, fortalecendo a hipótese da existência de um disco
de poeira encobrindo parte da luz daquela anã branca.
4.2.6 G 29-38
Na tentativa de detectar um disco de poeira em G 29-38, utilizamos
Ross 548 como padrão, que é outra anã branca bem conhecida. Seus espec-
tros foram coletados em dezembro de 2008 e para evitar efeitos de perda de
luz, utilizaremos apenas os espectros obtidos com a fenda de 40" (ver Tabela
2). A Figura 68 mostra os espectros da alvo e da padrão, a razão observada
ξo e as razões modelo ξ para os valores de Teff e logg calculados suas varia-
ções utilizando as barras erro (ver Tabela 5). Notamos que a razão observada
possui uma diferença de 4% com relação à modelo em torno de 4000 Å. Essa
diferença permanece nos testes mostrados nos painéis (e) e (f) da Figura 68
variando-se a temperatura e o logg, favorecendo a ideia de que há excesso de















































































Figura 67: Espectros de WD 1226+110 e HE 1307-0059, e as razões ξo e ξ .
(a) Espetro da alvo. (b) Espectro da padrão. Linha cinza: Razão observada.
Linha preta: (d) Razão modelo dos valores de Teff e logg calculados para as
estrelas. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e
Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff








































































Figura 68: Espectros de G 29-38 e Ross 548, e as razões ξo e ξ . (a) Espectro
de G 29-38. (b) Espectro de Ross 548. Linha cinza: Razão observada. Linha
preta: (d) Razão modelo para os valores de Teff e logg calculados. (e) Razão
modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e logg−
∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−∆ logg para
















































Figura 69: Razão entre os espectros individuais de G 29-38 e Ross 548 (linha
cinza). Os índices 01 e 02 que acompanham o nome das estrelas na legenda
indicam espectros diferentes. Linha preta: Razão modelo para os valores de
Teff e logg calculados para as duas estrelas.
A Figura 69 mostra as razões dos espectros individuais de G 29-38
pelos individuais da padrão Ross 548. Vemos que nas quatro combinações
possíveis entre os espectros, as razões possuem a mesma forma e a mesma
diferença em relação à razão modelo, ou seja, o efeito observado não é um
efeito exclusivo de um único espectro, indicando que pode ser um efeito de
poeira. O painel (d) mostra as mesmas razões mostradas no painel (d) da
Figura 68. A Figura 70 mostra a razão observada entre G 29-38 e Ross 548
comparada com as razões ξ das variações dos valores de Teff e logg utilizando
as barras de erros (ver Tabela 5). Vemos que a menor diferença entre as razões
observada e modelo ocorre no painel (a), onde a diferença é de∼ 2% em torno
de 4000 Å. A maior diferença é observada no painel (e), onde chega a 6%,
tornando G 29-38 uma candidata a apresentar efeitos de espalhamento por um
disco de poeira.
Para verificar essa hipótese, faremos a divisão de G 29-38 pela padrão































































Figura 70: Testes da razão entre G 29-38 e Ross 548. Linha cinza: Razão do
espectro de G 29-38 pelo de Ross 548. Linha preta: (a) Razão modelo para
Teff +∆Teff para a alvo e Teff−∆Teff para a padrão, com logg mantido. (b)
Razão modelo para Teff−∆Teff da alvo e Teff+∆Teff para a padrão, com logg
mantido. (c) Razão modelo para logg+∆ logg para a alvo e logg−∆ logg
para a padrão, com temperatura mantida. (d) Razão modelo para logg−
∆ logg para a alvo e logg+∆ logg para a padrão, com temperatura mantida.
(e) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff
e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg−
∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e logg+∆ logg para a padrão.
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entre ξo e ξ , a diferença em torno de 4000 Å é de ∼3%, concordando com
a quantia observada na Figura 68. A Figura 72 mostra a razão observada
de G 29-38 por HZ 4 acompanhada das razões modelo onde variamos os
valores de Teff e logg para seus limites através das barras de erro. Vemos
que na maioria dos casos o déficit se mantém, chegando a 7% no painel (c).
Contudo, no painel (f) observamos que a diferença entre ξo e ξ não aparece,
de modo que não podemos afirmar que o excesso é real, podendo ser causado
pelas diferenças de Teff e logg entre as estrelas alvo e padrão. Portanto, não
podemos confirmar um excesso em G 29-38, mas consideramos um objeto
em potencial a apresentar algum efeito. Na Seção 4.3.1 fazemos a divisão
das duas padrões com espectros coletados na mesma noite para verificar se há
algum efeito de extinção ou se o efeito aqui observado não pode ter origem
nos espectros dessas estrelas.
4.3 ANÁLISE DOS EFEITOS DE EXTINÇÃO ATMOSFÉRICA
Na Seção 3.2.2, discutimos os efeitos introduzidos nos espectros pela
variação do coeficiente de extinção atmosférica. Entre duas noites distintas o
coeficiente de extinção pode variar até 15% e numa mesma noite, até 2.5%
(RUFENER, 1986; BURKI et al., 1995; PATAT et al., 2010). Nessa seção
faremos a análise de alguns casos para avaliar se em nossos dados podemos
notar algum efeito que tenha origem atmosférica ou do instrumento de de-
tecção. Para isso, iremos comparar as padrões para as quais foram obtidos
espectros na mesma noite. Como as estrelas padrão não possuem excesso no
infravermelho, a razão entre seus espectros não deve apresentar diferença de
nível em relação à razão modelo. Faremos ainda a análise da variação da ex-
tinção atmosférica em noites distintas, justificando a decisão de não utilizar
espectros de alvo e padrão coletados em noites diferentes.
4.3.1 Divisão das padrões
O primeiro caso tratado é com as padrões Ross 548 e HZ 4, cujos es-
pectros foram coletados em dezembro de 2008 com a fenda de 40" (ver Tabela
2), e que foram utilizados nos testes das alvos G 29-38 e GD 56 mostrados
nas Seções 4.2.1 e 4.2.6. A Figura 73 mostra a razão observada, a razão ξ
dos espectros modelo para os valores de temperatura e gravidade calculados
e para as variações através dos erros (ver Tabela 5). Com exceção da região
entre 3600 e 4000 Å, que mostra uma diferença de fluxo de HZ 4 em relação











































































Figura 71: Espectros de G29-38 e HZ 4, e as razões ξo e ξ . (a) Espectro de
G 29-38. (b) Espectro de HZ 4. (c) Razão observada. Linha cinza: Razão
observada. Linha preta: (d) Razão modelo para os valores de Teff e logg
calculados. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e
Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff
































































Figura 72: Testes da razão entre G 29-38 e HZ 4. Linha cinza: Razão
observada. Linha preta: (a) Razão modelo para Teff + ∆Teff para a alvo
e Teff − ∆Teff para a padrão, com logg mantido. (b) Razão modelo para
Teff−∆Teff para a alvo e Teff +∆Teff para a padrão, com logg mantido. (c)
Razão modelo para logg+∆ logg para a alvo e logg−∆ logg para a padrão,
com temperatura mantida. (d) Razão modelo para logg−∆ logg para a alvo
e logg+∆ logg para a padrão, com temperatura mantida. (e) Razão modelo
para Teff−∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff e logg−∆ logg
para a padrão. (f) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg−∆ logg para a alvo











































































Figura 73: Espectros de HZ 4 e Ross 548, e as razões ξo e ξ . (a) Espectro de
HZ 4. (b) Espectro de Ross 548. (c) Razão observada. Linha cinza: Razão
observada. Linha preta: (d) Razão modelo para os valores de Teff e logg
calculados. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e
Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff
e logg−∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a padrão.
as razões. O fato de não ser observada nenhuma diferença entre as razões ξo
e ξ na Figura 73 fortalece o efeito observado nas Figuras 69 e 71, indicando
que o excesso de G 29-38 observado em 4000 Å em relação ao nível de fluxo
em 5500 Å, pode ser real.
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A Figura 74 mostra o resultado da divisão entre os espectros das pa-
drões WD 1026+
023 e LTT 3218, bem como as razões modelo obtidas a partir dos valores de
temperatura e gravidade calculados. Essas padrões foram utilizadas nas aná-
lises da Seção 4.2.2 para a alvo GD 133. Vemos no painel (d) da Figura 74
que não há efeito observável na comparação entre ξo e ξ . A Figura 75 mostra
as razões ξo e ξ para a segunda solução de valores de Teff e logg para a anã
branca WD 1026+023 (ver Tabelas 5 e 6 para mais detalhes). Para esses valo-
res de Teff e logg, vemos uma diferença de ∼10% entre ξo e ξ . Desse modo,
não podemos afirmar que a segunda solução para Teff e logg encontrada nos
ajustes das linhas da série de Balmer esteja correta. Se a segunda solução
for descartada, então GD 133 ainda permanece com uma candidata a possuir
excesso. Para isso, precisamos refinar os ajustes do modelo de atmosferas de
anãs brancas e utilizar as regiões do contínuo dos espectros para identificar
qual a solução mais confiável.
A Figura 76 ilustra o resultado dos testes do espectro de HE 1307-
0059 com o de LTT 3218 (ver Tabela 2 para mais detalhes). Vemos que
não há diferença entre ξo e ξ (painel e da Figura 76), indicando que o efeito
observado para PG 1457-086 na Seção 4.2.3, não tem origem no espectro da
padrão.
4.3.2 Análise da extinção atmosférica entre noites distintas
Para testar o efeito da variação da extinção atmosférica entre noites
distintas, dividimos o espectro da alvo PG 1457-086 obtidos em maio de 2010
pelo da mesma estrela obtido em abril do mesmo ano (ver Tabela 2). A Figura
77 ilustra o resultado dessa divisão. Por serem espectros da mesma estrela e
obtidos com a mesma configuração instrumental, o resultado esperado é que
a razão permaneça em torno da unidade. Qualquer desvio deve ser causado
por algum fator atmosférico ou instrumental. Logo notamos que o espectro
obtido em maio possui 6% menos fluxo em 5500 Å que o espectro da primeira
noite, indicando que a qualidade do céu é menor na segunda noite. A Figura
77 também mostra a razão da função de correção atmosférica assumindo uma
variação do coeficiente de extinção de 12%. Isso fornece um bom indicativo
de que todo o desvio observado no nível de fluxo das duas estrelas é resultado
da variação da extinção atmosférica.
A Figura 78 mostra os espectros de WD 1026+023 e HS 1153+1416,
a razão observada e as razões modelo para valores de Teff e logg calcula-
dos. Notamos uma diferença de ∼3% entre razão-modelo e razão-observada











































































Figura 74: Espectros de WD 1026+023 e LTT 3218, e as razões ξo e ξ . Linha
cinza: Razão observada. Linha preta: (d) Razão modelo para os valores de
Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg
para a alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo


































Figura 75: Razões ξo e ξ de WD 1026+023 e LTT 3218 para a segunda
solução de Teff e logg de WD 1026+023. Linha cinza: Razão observada.
Linha preta: (a) Razão modelo para os valores de Teff e logg calculados. (b)
Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e
logg−∆ logg para a padrão. (c) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−
∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a padrão.
noites diferentes, há o indicativo de uma variação do coeficiente de extinção
atmosférica, sendo que a extinção é menor na segunda noite.
A Figura 79 mostra as razões modelo para a segunda solução encon-
trada para a estrela WD 1026+023. Vemos uma diferença de ∼5% entre ξo e
ξ na faixa de 4000-5500 Å. Se a segunda solução de Teff e logg encontrada
para WD 102+023 corresponde aos valores reais da estrela, então o efeito de
extinção atmosférica entre essas noites é maior na noite em que foram cole-
tados os espectros de WD 1026+023 (ver Tabela 2 para mais detalhes).
Como vemos, a utilização de espectros de alvo e padrão obtidos em
noites distintas é inviável. Na Seção 3.2.2 discutimos as melhores formas para
a obtenção de dados que forneçam maior confiabilidade dos resultados en-
contrados e que possibilitem quantificar os efeitos de atmosfera numa mesma











































































Figura 76: Espectros de LTT 3218 e HE 1307-0059, e as razões ξo e ξ . (a)
Espectro de LTT 3218. (b) Espectro de HE 1307-0059. (c) Razão observada.
Linha cinza: Razão observada. Linha preta: (d) Razão modelo para os valores
de Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg
para a alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a padrão. (f) Razão modelo
para Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff e logg+∆ logg
para a padrão.
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PG 1457-086/PG 1457-086 - NOITES DISTINTAS
ξo
δ k =12%
Figura 77: Razão dos espectros de PG 1457-086 obtidos em noites distintas
(ver Tabela 2, linha cinza). Razão da função de correção atmosférica para
uma variação do coeficiente de extinção atmosférica de 12% (círculos cheios
interligados).
4.4 COMPARAÇÃO COM O MODELO DE DISCO
Com as diferenças entre as razões observada e modelo verificadas na
Seção 4.2, podemos agora compará-las com as previsões do modelo de disco
de poeira descrito na Seção 2.4. Nesse sentido, apresentamos a seguir o re-
sumo dos efeitos observados e as figuras com os modelos de disco para grãos
de olivina e piroxena em diferentes configurações para a comparação rela-
tiva. Discutiremos alguns limites possíveis para as diferenças encontradas
entre ξo e ξ e fazemos uma análise das condições que podem aumentar nos-



































































Figura 78: Espectros de WD 1026+023 e HS 1153+1416, e as razões ξo e ξ .
(a) Espectro de WD 1026+023. (b) Espectro de HS 1153+1416. (c) Razão
observada (linha cinza nos painéis subsequentes). Linha preta: (d) Razão
modelo para os valores de Teff e logg calculados. (e) Razão modelo para
Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e logg−∆ logg para
a padrão. (f) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−∆ logg para a alvo e





























Figura 79: Razões ξo e ξ WD 1026+023 e HS 1153+1416 para a segunda
solução de Teff e logg de WD 1026+023. Linha cinza: razão observada.
Linha preta: (a) Razão modelo para os valores de Teff e logg calculados. (b)
Razão modelo para Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a alvo e Teff−∆Teff e
logg−∆ logg para a padrão. (c) Razão modelo para Teff−∆Teff e logg−
∆ logg para a alvo e Teff +∆Teff e logg+∆ logg para a padrão.
4.4.1 Resumo dos efeitos observados
Nas Seções 4.2.1 a 4.2.6 tentamos identificar os possíveis efeitos cau-
sados por um disco de poeira em torno das estrelas. Encontramos três casos
distintos a serem considerados. O primeiro é quando não se observa excesso
ou déficit. O segundo é onde observamos algum efeito mas é duvidoso, e o
terceiro é o caso onde temos maior confiabilidade de que o efeito observado
seja real. A Tabela 7 lista as estrelas discutidas na Seção 4.2 com os valores
dos efeitos encontrados. Listamos os efeitos máximo e mínimo observado
para cada estrela, bem como o efeito mais provável. GD 133 aparece duas
vezes na tabela correspondendo ao que foi encontrado para as duas soluções
de Teff e logg com os índices 1 e 2 que seguem a nomenclatura adotada nas
Tabelas 5 e 6. A Figura 80 mostra ξo e ξ de cada estrela alvo analisada e que
mostram os efeitos quantificados na coluna “E” da Tabela 7.
As Figuras 81 a 87 mostram a diferença percentual D (%) (definida
pela equação 4.1) entre as razões ξo e ξ mostradas na Figura 80. Com exce-







































































Figura 80: Efeitos observados para cada estrela alvo. (a) Razões mostradas
no painel (d) da Figura 51. (b) Razões mostradas no painel (b) da Figura 66.
(c) Razões mostradas no painel (d) da Figura 67. (d) Razões mostradas no
painel (a) da Figura 56. (e) Razões mostradas no painel (d) da Figura 52. (f)
Razões mostradas no painel (d) da Figura 68. (g) Razões mostradas no painel
(d) da Figura 61. Linha cinza: Razão observada. Linha preta: Razão modelo.
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Tabela 7: Resumo dos efeitos observados. A coluna Alvo indica o nome da
alvo utilizada. A coluna E lista o efeito encontrado na comparação entre a ra-
zão observada e a modelo para os valores de Teff e logg calculados. A coluna
Emin lista o efeito mínimo e a coluna Emax lista o efeito máximo encontrado.
Em itálico são as alvo em que o efeito é muito duvidoso. Em negrito a estrela
em que o efeito é provável.
Alvo E (%) Emin (%) Emax (%)
GD 56 0 0 0
WD 1041+091 0 0 -2
WD 1226+110 0 0 0
GD 1332 0 0 0
GD 1331 3 1 5
G 29-38 3 0 7
PG 1457-086 -5 0 -10
anteriormente. A Figura 82 mostra a diferença percentual de WD 1041+091
e podemos notar um déficit de ∼1% onde na comparação visual não vimos
qualquer efeito. Porém, um efeito de 1% é muito pequeno e como no pai-
nel (e) da Figura 66 vemos que o efeito é inverso (tem ∼1% de excesso),
mantemos WD 1041+091 na classificação em que nada é observado. Essas
diferenças percentuais serão comparadas com o percentual ilustrado nas Fi-







Vemos que os objetos que analisamos não mostram efeitos ou os efei-
tos são no mínimo duvidosos. Mas, como veremos na próxima seção, mesmo
que não se tenha observado efeito algum, as comparações com o modelo de
disco podem ser efetuadas. Como a análise a que nos propomos é ainda bas-
tante preliminar, esses resultados serão utilizados somente para determinar
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Figura 81: Diferença percentual entre ξo e ξ de GD 56. Painel superior:
razões mostradas no painel (a) da Figura 80. Painel inferior: diferença per-
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Figura 82: Diferença percentual entre ξo e ξ de WD 1041+091. Painel supe-
rior: razões mostradas no painel (b) da Figura 80. Painel inferior: diferença
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Figura 83: Diferença percentual entre ξo e ξ de WD 1226+110. Painel supe-
rior: razões mostradas no painel (c) da Figura 80. Painel inferior: diferença
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Figura 84: Diferença percentual entre ξo e ξ da segunda solução de Teff e
logg de GD 133. Painel superior: razões mostradas no painel (d) da Figura
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Figura 85: Diferença percentual entre ξo e ξ da primeira solução de Teff e
logg de GD 133. Painel superior: razões mostradas no painel (e) da Figura
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Figura 86: Diferença percentual entre ξo e ξ de G 29-38. Painel superior:
razões mostradas no painel (f) da Figura 80. Painel inferior: diferença per-
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Figura 87: Diferença percentual entre ξo e ξ de PG 1457-086. Painel supe-
rior: razões mostradas no painel (g) da Figura 80. Painel inferior: diferença
percentual entre ξo e ξ .
4.4.2 Modelos para diferentes propriedades do disco de poeira
Feitas as considerações, utilizamos do modelo de Zabot, Kanaan e Cid
Fernandes (2009) para gerar figuras para algumas das propriedades ópticas e
geométricas da poeira do disco.
Nas Figuras mostradas a seguir, usamos um raio interno ri = 10 Rwd e
um raio externo re = 100 Rwd (Rwd ≡ raio da anã branca) para as dimensões
do disco. Observamos que esses raios estão dentro do raio de Roche, que para
anãs brancas é de RRochewd ∼ 500 Rwd (ver Anexo A para maiores detalhes).
Os grãos de poeira possuem raio de rg = 0.1 µm. A Figura 88 mostra a
razão esperada para um disco de grãos de poeira de olivina com profundidade
óptica τ0 = 0.01. A Figura 89 mostra o modelo para grãos de olivina com
profundidade óptica τ0 = 0.1. A Figura 90 mostra as razões esperadas para
um disco formado por piroxena com profundidade óptica τ0 = 0.01. Por fim,
A Figura 91 mostra as razões esperadas para um disco formado por piroxena
com profundidade óptica τ0 = 0.1.
Nas Figuras 88 a 91, a região de maior interesse é entre 3500 e 6500 Å,
que é a faixa na qual os dados foram observados. Cada curva representa uma
inclinação do disco com relação à linha de visada. A quantidade da luz da es-
trela obscurecida pelo disco é o fator de obscurecimento (p). Para comparar
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τ0 = 0.01, R = 10-100 Rmwd
i = 8.4°, p = 0
i = 16.9°, p = 0
i = 25.3°, p = 0
i = 33.7°, p = 0
i = 42.1°, p = 0
i = 50.6°, p = 0
i = 59.0°, p = 0
i = 67.4°, p = 0
i = 75.8°, p = 0
i = 84.8°, p = 0.02
i = 85.3°, p = 0.05
i = 85.8°, p = 0.08
i = 86.3°, p = 0.12
i = 86.9°, p = 0.17
i = 87.4°, p = 0.22
i = 87.9°, p = 0.27
i = 88.4°, p = 0.33
i = 89.0°, p = 0.37
i = 89.5°, p = 0.43
Figura 88: Modelos para olivina para um disco com profundidade óptica τ0
= 0.01 e ri;re = 10;100 Rwd . Na legenda: i é a inclinação relativa à linha de
visada e p é a quantidade obscurecida pelo disco.
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τ0 = 0.1, R = 10-100 Rwd
i = 8.4°, p = 0
i = 16.9°, p = 0
i = 25.3°, p = 0
i = 33.7°, p = 0
i = 42.1°, p = 0
i = 50.6°, p = 0
i = 59.0°, p = 0
i = 67.4°, p = 0
i = 75.8°, p = 0
i = 84.8°, p = 0.02
i = 85.3°, p = 0.05
i = 85.8°, p = 0.08
i = 86.3°, p = 0.12
i = 86.9°, p = 0.17
i = 87.4°, p = 0.22
i = 87.9°, p = 0.27
i = 88.4°, p = 0.33
i = 89.0°, p = 0.38
i = 89.5°, p = 0.43
Figura 89: Modelos para olivina para um disco com profundidade óptica τ0
= 0.1 e ri;re = 10;100 Rwd . Na legenda: i é a inclinação relativa à linha de
visada e p é a quantidade obscurecida pelo disco.
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i = 8.4°, p = 0
i = 16.9°, p = 0
i = 25.3°, p = 0
i = 33.7°, p = 0
i = 42.1°, p = 0
i = 50.6°, p = 0
i = 59.0°, p = 0
i = 67.4°, p = 0
i = 75.8°, p = 0
i = 84.8°, p = 0.02
i = 85.3°, p = 0.05
i = 85.8°, p = 0.08
i = 86.3°, p = 0.12
i = 86.9°, p = 0.17
i = 87.4°, p = 0.22
i = 87.9°, p = 0.27
i = 88.4°, p = 0.33
i = 89.0°, p = 0.38
i = 89.5°, p = 0.43
Figura 90: Modelos para um disco formado por grãos de piroxena com pro-
fundidade óptica τ0 = 0.01 e ri;re = 10;100 Rwd . Na legenda: i é a inclinação
relativa à linha de visada e p é a quantidade obscurecida pelo disco.
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i = 8.4°, p = 0
i = 16.9°, p = 0
i = 25.3°, p = 0
i = 33.7°, p = 0
i = 42.1°, p = 0
i = 50.6°, p = 0
i = 59.0°, p = 0
i = 67.4°, p = 0
i = 75.8°, p = 0
i = 84.8°, p = 0.02
i = 85.3°, p = 0.05
i = 85.8°, p = 0.08
i = 86.3°, p = 0.12
i = 86.9°, p = 0.17
i = 87.4°, p = 0.22
i = 87.9°, p = 0.27
i = 88.4°, p = 0.33
i = 89.0°, p = 0.38
i = 89.5°, p = 0.43
Figura 91: Modelos para um disco formado por grãos de piroxena com pro-
fundidade óptica τ0 = 0.1 e ri;re = 10;100 Rwd . Na legenda: i é a inclinação
relativa à linha de visada e p é a quantidade obscurecida pelo disco.
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Tabela 8: Diferenças limites para efeitos de obscurecimento e espalhamento
da luz da estrela por um disco na faixa de 4000-5000 Å. A coluna 1 lista
o tipo da poeira utilizada na comparação. A coluna 3 é o excesso máximo
possível de se observar nessa faixa espectral e a coluna 4 mostra o maior
déficit possível na faixa de 4000-5500 Å.
Tipo τ0 Excesso (%) Déficit (%)
Olivina 0.01 1.3 5.0
Olivina 0.1 12.0 1.5
Piroxena 0.01 1.3 19.8
Piroxena 0.1 12.0 4.0
com nossos dados, não podemos usar diretamente a razão dos espectros divi-
didos, pois estas contém os efeitos das diferenças de Teff e logg. Já o modelo
consiste da razão entre dois espectros com os mesmos valores de Teff e logg,
portanto, utilizamos a diferença percentual existente entre ξo e ξ para fazer a
comparação entre os resultados e o modelo. Por isso, é importante ressaltar
que o símbolo ξ mostrado no eixo y das Figuras 81 a 87 é diferente do mesmo
símbolo mostrado no eixo y das Figuras 92 a 95. Nos modelos, comparamos a
diferença percentual entre o nível do espectro-razão mostrada no painel infe-
rior de cada uma das Figuras 81 a 87 no intervalo espectral de 4000-5500 Å.
A Tabela 8 mostra as diferenças máximas possíveis de se observar entre o
nível do ξ em 4000 e 5500 Å. As Figuras 92 a 95 mostram a diferença per-
centual dos modelos relativa ao nível normalizado em 5500 Å. Essa diferença
é comparada com as diferenças obtidas entre as ξo e ξ mostradas na Figura
80.
4.4.3 Parâmetros do disco
Com as diferenças definidas para cada anã branca alvo e os modelos
em mãos, podemos fazer a comparação entre os dados e o modelo de discos de
poeira. Porém, nessa fase preliminar, apenas definiremos alguns limites para
as propriedades do disco, necessitando de dados mais precisos para comparar
com os modelos e elaborar uma ferramenta de ajustes para que a comparação
não seja apenas visual. Nas próximas seções fazemos uma breve revisão do
que já foi discutido na literatura para cada objeto individualmente e o que
pode ser definido com as nossas comparações.
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Figura 92: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
olivina e τ0 = 0.01 na comparação com o nível de ξ normalizado em 5500 Å.
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Figura 93: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
olivina e τ0 = 0.1 na comparação com o nível de ξ em 5500 Å.
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Figura 94: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
piroxena com profundidade óptica τ0 = 0.01 na comparação com o nível de ξ
em 5500 Å.
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Figura 95: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
piroxena com profundidade óptica τ0 = 0.1 na comparação com o nível de ξ
em 5500 Å.
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4.4.3.1 Nenhum efeito observado: GD 56, WD 1041+091, WD 1226+110 e
GD 1332
• GD 56 é uma DAZ para qual Kilic et al. (2006) anunciaram ter encon-
trado evidências de poeira aquecida em seu entorno através do estudo
do excesso no infravermelho. Kilic et al. (2006) ainda mostraram ha-
ver indícios de que o excesso deve ser causado por um disco de poeira
aquecida pela luz da estrela. Jura, Farihi e Zuckerman (2007) estima-
ram que, se a estrutura de poeira for um disco, deve ter temperatura
interna máxima de 1700 K, temperatura externa mínima de 300 K e
raio mínimo e máximo de 10 e 104 Rwd , respectivamente. Jura, Fa-
rihi e Zuckerman (2007) assumiram que o eixo de rotação do disco
está orientado na linha de visada (inclinação i = 0° ou cos i = 1.0). Na
tentativa de ajustar um modelo de disco plano ao excesso observado
no infravermelho, os autores não obtiveram sucesso e propuseram um
disco irregular por causa da luminosidade da estrela ou por efeito gra-
vitacional de um planeta.
• A detecção de excesso no infravermelho do espectro da anã branca WD
1041+091 foi realizada por Gänsicke et al. (2006). Gänsicke, Marsh e
Southworth (2007) propuseram a presença de um disco gasoso rico em
metais em torno da estrela.
• Gänsicke et al. (2006), analisando o espectro infravermelho da anã
branca WD 1226+
110, encontraram indícios de que esse objeto possui um disco gasoso,
rico em metais, em rotação em torno da estrela. A velocidade cal-
culada a partir das linhas de cálcio II indica um disco gasoso de raio
' 108 Rwd . Brinkworth et al. (2009) analisaram o excesso no infra-
vermelho e encontraram evidências de um disco de poeira coexistindo
com um disco na fase gasosa ao redor da anã branca. Através dos ajus-
tes de modelo de disco ao excesso, Brinkworth et al. (2009) estimaram
uma massa mínima de 1 x 1022 g para o disco (equivalente a ∼0.01
vez a massa de Ceres). Calcularam também o raio interno desse disco
gasoso: ∼ 27 Rwd . Para o disco de poeira, os autores encontraram um
raio interno de ∼ 18 Rwd , externo de ∼ 107 Rwd , temperatura interna
de 1670 K e externa de 450 K. A inclinação do disco foi calculada em
i = 70°.
• GD 133 é a segunda anã branca que se descobriu com excesso no infra-
vermelho (KILIC et al., 2006). Analisando esse excesso, Jura, Farihi e
Zuckerman (2007) ajustaram um modelo de disco de poeira com tem-
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peratura mínima de 300 K, temperatura máxima de 1200 K, raio mí-
nimo de 13 Rwd , raio máximo de 83 Rwd e inclinação de 78°. Para um
disco estendendo-se de 23 a 33 Rwd , a temperatura mínima é de 600 K,
e a máxima 800 K, com inclinação de 37°.
Para essas anãs brancas (considerando a segunda solução encontrada
para GD 133) não observamos nenhum excesso ou déficit na região de 4000-
5500 Å. Para determinar os limites da configuração de disco desses casos,
comparamos com as diferenças percentuais dos modelos mostrados nas Fi-
guras 92 a 95. Vemos que o disco deve ter inclinação de 75° < i < 85° para
τ0 = 0.01 para os dois tipos de poeira testados (Figuras 92 e 94). Se a in-
clinação fosse menor que 75°, veríamos excesso de pelo menos 2%. Se a
inclinação fosse maior que 85°, veríamos déficit de pelo menos 2%. Para
τ0 = 0.1, a inclinação pode ser i∼85° ou maior que 88° para grãos de poeira
de olivina. Caso a inclinação fosse i ∼ 87° veríamos déficit de pelo menos
1%. Se a inclinação fosse menor que 85°, veríamos excesso de pelo menos
3%. No caso da piroxena para τ0 = 0.1, a inclinação deve ser i ∼ 85° ou
i > 89° (Figuras 93 e 95). Se a inclinação estivesse entre 85° e 89°, veríamos
déficit de pelo menos 2%, e se fosse menor que i =85°, veríamos excesso de
no mínimo 3%.
As estrelas WD 1041+091 e WD 1226+110 possuem a confirmação de
que pelo menos parte do disco é gasosa. Nesse caso, o modelo de disco não
é adequado, já que a absorção e o espalhamento por gás tem características
bem diferentes que para poeira. Nesses casos, a geometria da parte gasosa
não pode ser estimada, mas podemos modelar a parte de poeira.
4.4.3.2 Efeito duvidoso: GD 1331 e G 29-38
• G 29-38 foi a primeira anã branca descoberta com excesso no infraver-
melho, posteriormente atribuído à presença de poeira (ZUCKERMAN;
BECKLIN, 1987b). Ao longo dos vários anos desde sua descoberta,
essa anã branca foi exaustivamente estudada na tentativa de se determi-
nar a real origem do excesso. Os ajustes dos modelos de temperatura
indicam que o disco possui temperatura em torno de 900 K (REACH et
al., 2005, 2009), raio interno ∼150 Rwd , massa mínima ∼ 1019 g e área
superficial total detectada de 5 x 1022 cm2. Hippel et al. (2007) ajus-
taram um modelo de disco ao excesso no infravermelho de G 29-38,
encontrando temperatura no intervalo de 725-1150 K, para raios in-
terno e externo de 150 Rwd e 280 Rwd , respectivamente, considerando
uma inclinação de 45°. Jura (2003) estimou uma extensão do disco em
14-100 Rwd e uma massa de ∼ 1024 g.
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Caso o excesso de 3% observado seja real, assumindo um disco com
extensão de 10-100 Rwd , a profundidade óptica precisa ser maior que 0.01,
pois o máximo excesso possível de se observar para τ0 =0.1 é de ∼1%. Para
τ0 = 0.1, a inclinação é i ∼ 75° tanto para um disco composto por olivina
quanto por piroxena.
4.4.3.3 Provável efeito: PG 1457-086
• PG 1457-086 é a estrela que mostra um provável déficit na comparação
com o modelo. O excesso no infravermelho da anã branca PG 1457-
086 foi reportado por Farihi, Jura e Zuckerman (2009), revelando uma
temperatura da emissão de ∼1500 K.
Nas Figuras 60 e 61 podemos ver que PG 1457-086 possui um déficit
de fluxo de 5% em 4000 Å com relação ao nível de fluxo em 5500 Å. Vemos
também que o efeito pode variar de 0% a 10%, dependendo das escalas de
Teff e logg das estrelas utilizadas na comparação. Um déficit de 5% implica
que, assumindo um disco com extensão de 10-100 Rwd , a inclinação é i ∼ 87°
para τ0 = 0.01 para os dois tipos de poeira considerados. Vemos nas Figuras
93 e 95 que a profundidade óptica precisa ser menor que 0.1 para que seja ob-
servado um déficit dessa magnitude. Considerando que o déficit pode variar
de 0% a 10%, implica que a inclinação do disco deve ser de 85° < i < 88°,
para os dois tipos de poeira e os dois valores de τ0 considerados.
A Tabela 9 lista as estimativas para a extensão e inclinação do disco en-
contradas na literatura para as estrelas discutidas nas Seções 4.4.3.1 a 4.4.3.3,
bem como os limites dos parâmetros do disco encontrados através das nos-
sas comparações das diferenças entre ξo e ξ com o modelo de absorção e
espalhamento por um disco.
4.4.4 Aumentando a possibilidade de se observar algum efeito
Notamos que o percentual observado entre 4000 e 5500 Å nas Figuras
92 a 95 é baixo para os dois tipos de poeira e os dois valores de τ0 conside-
rados. Os valores possíveis de se observar somente se tornam maiores para
inclinações de disco muito altas (i > 88°) ou relativamente baixas (i 6 42°).
Isso diminui as chances de se observar efeitos pronunciados na faixa espectral
que analisamos. Para aumentar as chances de observarmos um efeito maior,
precisamos obter dados que englobem a faixa 3500-7500 Å. Como os efei-
tos são observados dentro de uma faixa com largura & 1000 Å, os espectros

























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Figura 96: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
olivina e τ0 = 0.01 na comparação com o nível de ξ em 7500 Å.
cobertura. As Figuras 96 a 99 mostram os percentuais relativos dos níveis dos
modelos com relação a 7500 Å. Vemos que nesses casos o percentual relativo
entre 4000 e 7500 Å é consideravelmente maior, aumentando as chances de
observarmos algum efeito do disco. Com uma cobertura espectral dessa faixa,
talvez seja possível identificar efeitos concretos para os objetos que tomamos
como duvidosos (casos de GD 1331 e G 29-38), ou mesmo encontrar algum
efeito naqueles em que não observamos nada (caso de GD 56, WD1041+091
e WD 1226+110). Em PG 1457-086 é provável termos observado efeito.
Caso o efeito de 5% observado na faixa de 4000-5500 Å seja real, na faixa de
3500-7500 Å, esse efeito seria de ∼15%, grande o suficiente para uma clara
confirmação.
Aumentando a cobertura espectral e usando como requisito o ângulo
paraláctico, aumentamos significativamente as chances de se observar algum
efeito. Além do que, caso nenhum efeito seja observado nessa faixa, a faixa
de valores de inclinação também se reduz, aumentando a confiabilidade des-
ses parâmetros.
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Figura 97: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
olivina e τ0 = 0.1 na comparação com o nível de ξ em 7500 Å.
































Figura 98: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
piroxena com profundidade óptica τ0 = 0.01 na comparação com o nível de ξ
em 7500 Å.
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Figura 99: Diferença percentual relativa para um disco formado por grãos de
piroxena com profundidade óptica τ0 = 0.1 na comparação com o nível de ξ
em 7500 Å.
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5 CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS
Neste trabalho analisamos espectros de anãs brancas na região espec-
tral do ultravioleta próximo e óptico, buscando por efeitos de absorção ou
espalhamento da luz da estrela por um disco de poeira em dados obtidos com
o espectrógrafo Goodman no telescópio SOAR. A fim de detectar efeitos in-
troduzidos pelo equipamento de detecção e pela variação da extinção atmos-
férica nos espectros utilizados, dividimos os espectros das estrelas alvo e suas
padrões entre si. Encontramos vários casos onde parte da luz da estrela foi
perdida na fenda, fazendo com que uma região espectral possua menos fluxo
que outra. O fluxo não é perdido igualmente para todo o espectro devido à
dispersão da luz pela atmosfera, que faz a imagem da estrela ficar esticada na
direção do ângulo paraláctico, com a região do ultravioleta próximo num dos
extremos e a vermelha no outro. Calculamos a largura dessa imagem esticada,
encontrando que não teríamos problemas se a estrela estivesse bem centrada
na fenda. Porém, para evitar algum problema, é recomendável que a fenda
seja orientada na direção do ângulo paraláctico. Nesse contexto, por causa
do espelho rotatório do espectrógrafo Goodman, é recomendável não fazer a
aquisição de espectros da lâmpada para calibração em comprimento de onda
entre uma aquisição e outra dos espectros da mesma estrela. Assim, evita-
se que espelho não retorne para a mesma posição no ciclo estrela-lâmpada-
estrela, causando perda de fluxo por não refletir a luz da estrela no centro da
fenda. A divisão dos espectros da mesma estrela entre si ajuda a detectar se
houve perda de luz, mas não esclarece se o problema está num dos espectros,
ou em ambos em escalas diferentes.
Com as devidas precauções tomadas para evitar perda de luz na fenda,
ainda é necessário considerar a extinção atmosférica. De uma noite para ou-
tra o coeficiente de extinção pode variar 15%, portanto, os espectros da alvo
e comparação precisam ser coletados na mesma noite. Verificamos isso para
a anã branca alvo PG 1457-086, a qual possui espectros em duas noites se-
paradas por um intervalo de dias. Encontramos que entre as duas noites o
coeficiente de extinção variou 12%. Durante uma noite de observação, o
mesmo coeficiente pode variar até 2.5% num intervalo de horas. Para poder
considerar essa variação, a divisão dos espectros da mesma estrela entre si
fornece uma estimativa para o intervalo em que foram coletados. Para saber
se o coeficiente de extinção atmosférica variou no intervalo de tempo entre a
aquisição dos espectros de uma estrela para outra, é necessário que se tenha
espectros de duas padrões, preferencialmente com os espectros de uma no
início da observação e outro no fim. Em nossos dados, somente duas noites
contém dados de duas padrões diferentes (dezembro de 2008 e 19 de feve-
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reiro de 2010), para os quais isso foi verificado e não encontramos variação
entre a aquisição destes. Para próximas observações podemos tomar algumas
providências para que esse efeito possa ser melhor estimado:
• Obter espectros de pelo menos duas padrões por noite, acompanhado
de pelo menos uma alvo. Isso já traz melhorias, que podem ser aumen-
tadas coletando-se os espectros da alvo entre os das padrões.
• Outra forma é obter espectros de uma padrão intercalando com as al-
vos. Para isso, obtém-se um espectro da padrão, em seguida todos da
alvo, novamente um da padrão, novos espectros de outra estrela alvo e
assim sucessivamente. Dessa maneira pode-se obter um número maior
de espectros de estrelas alvo, necessitando de apenas uma padrão. Por
outro lado, haveria uma perda de tempo útil para centrar a padrão na
fenda para cada aquisição de um novo espectro. Além do mais, a pa-
drão precisaria permanecer observável durante toda a observação.
• Uma terceira possibilidade é a obtenção de espectros da mesma alvo
e padrões diferentes em noites distintas. Essa maneira permite testar
algum possível efeito encontrado numa noite com a comparação com
outra padrão em noites diferentes. Essa forma se torna mais eficiente
se coletarmos espectros de uma mesma alvo e uma mesma padrão nas
duas noites, e mais uma padrão diferente para cada noite.
Utilizamos um modelo de atmosferas estelares para estimar os valores
de Teff e logg de todas as estrelas para as quais obtivemos espectros. Encon-
tramos bons resultados em comparação com a literatura para a maioria dos
casos. As maiores diferenças ficaram por conta de SDSS 1228+1040 para
a temperatura e PG 1036+085 e SDSS 1228+1040 para o logg, onde a di-
ferença entre os valores calculados e os da literatura ficaram acima de 3σ .
Encontramos três estrelas (WD 1026+023, GD 133 e LTT 5712) com duas
estimativas possíveis de Teff e logg que não puderam ser identificadas atra-
vés da minimização do χ2. O valor da temperatura efetiva nos três casos é
cerca de 3000 K maior que o valor da literatura. Para obtermos maior confia-
bilidade nas medidas, precisamos refinar os ajustes e comparar as regiões do
contínuo dos espectros. O cálculo desses parâmetros foi importante na com-
paração das razões alvo-padrão com as razões modelo. Dessa forma pudemos
verificar os efeitos introduzidos em cada razão observada pelas diferenças de
Teff e logg entre as estrelas alvo e padrão. Através da comparação entre as
razões observada e modelo obtivemos uma importante constatação: as estre-
las alvo e padrão não precisam ter exatamente a mesma temperatura, nem
mesmo precisam ser valores muito próximos. A comparação com os modelos
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utilizando padrões com temperaturas bem distintas nos forneceu resultados
similares para PG 1457-086.
Da comparação entre as razões observada e modelo no intervalo de
4000 e 5500 Å constatamos que podemos observar as diferenças de fluxo
existentes entre a estrela alvo e a padrão. Porém, as diferenças encontradas
são pequenas, máximo de 5% de déficit para a PG 1457-086 e 3% de excesso
para GD 133 (para uma das soluções dos ajustes de Teff e logg. Para a outra
solução não observamos nenhum efeito.) e G 29-38 (o excesso de GD 133 e
G 29-38 é duvidoso). Analisando o modelo de obscurecimento-espalhamento
por um disco, vemos que a diferença no nível esperado entre 4000 e 5500 Å
também não é muito alta para maioria dos casos. O máximo de excesso pos-
sível seria de 12% se a profundidade óptica for alta (τ0 = 0.1), caso onde
teríamos maior espalhamento. Para profundidades ópticas menores os efeitos
seriam pequenos e pouco prováveis de serem identificados nos dados, pois o
ruído seria suficientemente grande para ocultá-los. O déficit é mais facilmente
observado para profundidades ópticas pequenas (τ0 6 0.01). Para melhorar
as chances de observar algum efeito, propomos aumentar a região espectral
observada para 3000-7500 Å. Com isso, há a possibilidade de que o excesso
duvidoso que encontramos se torne claro. Além do que, abre a possibilidade
de se observar algum efeito nos objetos onde não detectamos nenhum efeito.
Fizemos uma estimativa preliminar (e extremamente aproximada) das
propriedades que o disco teria para as diferenças encontradas. Mesmo para
as anãs brancas onde não se observa nenhum excesso ou déficit, é possível
determinar uma faixa de inclinação para cada tamanho de disco e profundi-
dade óptica. Comparamos o modelo para dois valores de profundidade óptica
e dois tipos de poeira (olivina e piroxena). Notamos que nos casos onde ob-
servamos algum excesso de fluxo a profundidade óptica é maior que 0.01, e
quando há déficit, a profundidade óptica é menor que 0.1. Isso não quer dizer
que não há espalhamento para τ0 = 0.1. Porém, se houver é pouco prová-
vel que seja detectado, pois a maior diferença do nível de ξ entre 4000 Å e
5500 Å é de apenas 1.3%. o mesmo ocorre no caso da absorção para τ0 =
0.1, onde a diferença é de 1.4% para grãos de poeira de olivina e de 4% para
grãos de piroxena.
O próximo passo é elaborar uma grade de modelos para diferentes
propriedades do disco e fazer um programa de ajustes com um algoritmo
numérico de optimização. Isso permitirá testar os modelos de forma mais
completa. Com a obtenção de espectros seguindo os moldes discutidos, será
possível amentar a confiabilidade nos efeitos detectados, tornando o ajuste
viável.
ANEXO A -- Raio de Roche
Em astronomia denomina-se limite de Roche a distância mínima que
um corpo (satélite) pode aproximar-se de outro mais massivo sem ser despe-
daçado por forças de maré. Dentro do raio de Roche, a força gravitacional
exercida pelo corpo massivo sobre extremo mais próximo do satélite é maior
que a exercida obre o extremo mais distante, superando as forças de tensão
intrínsecas que mantém o satélite coeso. Quando isso ocorre, o satélite é des-
pedaçado, originando uma nuvem de poeira (KEPLER; SARAIVA, 2003).











• d é a distância mínima do satélite antes de desintegrar-se (raio de Ro-
che).
• ρM é a densidade do corpo primário (mais massivo).
• ρm é a densidade do corpo secundário.
• e R é o raio do corpo primário.
Sendo que para anãs brancas a densidade típica é de ρM ∼ 108 g/cm3
e com a densidade média dos asteroides de ρm ∼ 3 g/cm3, o raio de Roche
para anãs brancas é de RRochewd ∼ 500 Rwd .
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